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CAPITULO 1 
La corona solar, que es la parte externa de la atmdsfera de nuestra 
estrella (estd por encima de 10s 4000 km de altura aproximadamente), 
puede ser vista 10s dias de eclipse solar total como un halo luminoso 
que rodea el oscuro disco lunar (figura 1.1). La temperatura en esta 
capa estd por encima del millen de grados ~elvin, m&s de cien veces 
superior a 10s valores en la superficie del astro. El gradiente de 
presiones desde la corona hacia el exterior es tan grande que incluso 
el enorme campo gravitatorio del Sol no puede mantener totalmente 
atrapada a la misma, la cual se expande. Por lo tanto el espacio 
interplanetario es atravesado por un constante flujo de materia 
saliente denominado viento solar. 
La corona est% formada fundamentalmente por dtomos de hidregen0 
(96 %) y en una proporcidn apreciablemente menor existe helio (3 %),  
halldndose ambos completamente ionizados. TambiOn hay trazas de 
oxlgeno, nitr6gen0, carbono, silicio y hierro en estados de muy alta 
ionizaci6n. En consecuencia el viento solar est& formado bdsicamente 
por iones de hidr6geno y electrones, siendo un plasma de baja densidad 
y muy alta conductividad elOctrica. 
Desde un sistema centrado en el Sol y que no gira con el mismo 
(esta estrella tiene un perlodo de revolucidn alrededor de su eje de 
unos veinticinco dias) la materia f luye en forma casi radial. Por lo 
tanto en un sistema de referencia rotante 10s conjuntos de particulas 
que emergieron de una misma fuente en el Sol forman curvas (espirales 
de Arquimedes), coincidiendo estas lineas con las del campo magnOtico 
(figura 1.2) porque Oste es transportado desde la corona y a lo largo 
del espacio por el fluido solar debido a la alta conductividad 
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FIGURA 1.1 - EN LOS ECLIPSES TOTALES DE SOL ESTE ULTIMO QUEDA OCULTO Y SE 
PUEDE APRECIAR ENTONCES CLARAMENTE LA CORONA QUE LO RODEA. 
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elgctrica del mismo. El campo magngtico interplanetario est% 
estructurado en segmentos denominados sectores magn~ticos, en 10s 
cuales esta rnagnitud apunta preponderantemente hacia o en direccidn 
contraria a el Sol (en la figura 1.2 est6 representado un sector con 
campo magngtico saliente). 
El viento solar es emitido desde zonas con diversas condiciones que 
imprimen diferentes caracteristicas a1 mismo, lo que da lugar, entre 
otros hechos, a la formaci6n de haces con distinta velocidad media, 
usualmente clasificados en r6pidos y lentos. El Sol tambign es fuente 
de otros fendmenos, por ejemplo las protuberancias, sdbitas 
liberaciones de grandes cantidades de energia magngtica que conllevan 
la erupcidn de masa, lo cual incluye efectos como la produccidn de 
trazas de gran luminosidad. Todo lo precedente da lugar a que la 
expansi6n de la corona sea un proceso que incluye mdltiples fen6menos 
magnetohidrodin~micos (MHD), entre ellos interacciones de haces lentos 
y r%pidos, discontinuidades y ondas. 
No obstante el cargcter dinsmico del viento solar, estados de 
quietud han sido detectados en situaciones de baja velocidad (haces 
lentos), que prevalecen por periodos cornparables a1 tiempo requerido 
por el fluido para alejarse hasta 10s confines de la expansign. En la 
tabla 1.1 est%n detallados valores caracterlsticos de algunas 
magnitudes flsicas a 1 UA (una unidad astron6mica equivale a la 
distancia media Sol-Tierra) en esas condiciones del viento solar. 
TABLA 1.1 PARAMETROS CARACTERISTICOS DEL VIENTO SOLAR LENT0 A 1 U A ~  
a 
Cociente de temperaturas paralela y perpendicular a1 campo magn6tico. 
Velocidad del plasma, componente radial 
Velocidad del plasma, componente no radial 
Densidad de protones o electrones 
Temperatura de 10s protones 
Temperatura de 10s electrones 
Anisotropia tgrmica de 10s protonesa 
Anisotropia termica de 10s electronesa 
Flujo de calor de 10s protones 
Flujo de calor de 10s electrones 
Campo magnetic0 
Angulo campo magnetic0 y direcci6n radial 
b 
Todas las magnitudes esten expresadas en unidades CgS except0 1 a 
velocidad y el campo magn6tic0, 10s cuales para el viento solar se 
expresan tradicionalmente en otras unidades m6s acordes con 10s 
- 5 
6rdenes de magnitud en ese medio (17 equivale a 10 Gauss). 
320 km seg-I 
8 km seg-' 
8 cm-3 
4 lo4 K 
1.5 x lo5 K 
2 
1.1 
1 x lo-' erg cm-2 seg-l 
5 x erg cm-2 seg-' 
5 7 
-45O 6 135O 
w e-slq t 
D 
d I A -  - - - t - - - w . -  1 .  I .-... a 
La diferente temperatura de las dos especies y la existencia de 
anisotropia en ambos casos indican que no se estd en un estado de 
equilibria termodindmico. Ndtese tambien que 10s electrones tienen un 
rol dominante en el transporte del calor. Puede verificarse con 10s 
datos especificados que el flujo es supers6nico (la velocidad sdnica 
es de unos 40 km seg") y que la presi6n magnetics es del orden de la 
-10 termica, respectivamente de unos 10 erg cm-3 y 2 x 10- erg cm - 3 . 
Las consideraciones de este pdrrafo se pueden extender a 10s haces 
rdpidos aunque 10s valores numgricos son diferentes en este caso. 
Es ampliamente sabido que el Sol es la principal fuente de energla 
de la ~ierra, proveyendo las condiciones necesarias para la existencia 
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de vida en la misma (no obstante 10s crecientes esfuerzos de muchos 
seres humanos en contrario). La energia involucrada en el proceso de 
radiaci6n solar es aproximadamente un millgn de veces superior a la 
invertida en la emisi6n del viento solar. S61o una mil millon4sima 
,IW- 
pa?te de cada una de estas energfas llega a nuestro planeta, siendo la 
menor de ellas comparable a la energia gastada en un mismo lapso por 
unas cinco mil millones de mSquinas tgrmicas existentes en la Tierra 
usualmente denominadas homo sapiens. No obstante la apreciablemente 
mayor potencia involucrada en la radiacih, la expansi6n de la corona 
solar tiene efectos significativos en el sistema terrestre como lo 
demuestran las auroras y en ciertas circunstancias 10s inconvenientes 
en las telecomunicaciones y en la distribucidn de corriente elBctrica. 
Para comprender la influencia del viento solar en la Tierra resulta 
de singular importancia el estudio del mismo, permitiendo esto adem%s 
adquirir conocimientos de plasmas en condiciones que no podrian 
obtenerse actualmente en 10s laboratorios. Es de destacar que el tema 
ha influido en dreas como astronomfa, astrofisica, ffsica espacial, 
fisica solar, geofisica, relatividad general y teoria de plasmas. 
En la presente tesis se muestra un modelo magnetohidrodin%mico de 
la expansi6n de la corona solar. En el capitulo 2 se hace una reseAa 
de la evolucign en 10s conocimientos, teorxas y mediciones vinculados 
a1 tema, en el capitulo 3 se presenta, detalla y aplica el modelo para 
describir el fen6men0, en el capitulo 4 se explica la metodologfa que 
se emplea para obtener las correspondientes soluciones numgricas, se 
muestran 10s resultados y se analizan sus implicancias y en el 
capitulo 5 se extraen las conclusiones. 
CAPITULO 2 

Los albores de este tema pueden marcarse en una lejana referencia a 
la posibilidad de que hubiera materia y no exclusivamente vacio a lo 
largo de la heliosfera (la zona de influencia del Sol, cuyo tamafio es 
algo superior a1 sistema planetario). En la teorfa sobre la luz 
zodiacal (responsable del 30 % de la luminosidad del cielo nocturno 
sin Luna) elaborada por Eamini en 1672, Qsta era atribuida a la 
refleccibn de la luz solar en polvo interplanetario. 
En la primera mitad del siglo XIX diversos autores (ver por ejemplo 
5B& 1836) vincularon las formas de las colas de 10s cometas con un 
medio resistive interplanetario, per0 finalmente esta idea fue 
descartada. 
En la segunda mitad del siglo XIX, ya dejando atr%s la prehistoria 
del tema, se comenz6 a delinear una relacibn causa-efecto entre la 
actividad solar y eventos terrestres a partir de la observacidn de 
algunos fen6menos solares transitorios e intensos y la aparici6n unas 
horas despuQs en la Tierra de auroras y tormentas magngticas (ver por 
ejemplo E- 1859). Esto motiv6 varios estudios sobre la posible 
emisibn de gas desde el Sol como 10s efectuados por Fiiggedd (1892) 
y M h  (1926) y sus efectos en la Tierra (ver por ejemplo i3mpn.m y. 
F- 1931, 1932, 1933) . Inicialmente estas ideas fueron rechazadas, 
entre otros por Kelvin, per0 fueron ganando adeptos en la primera 
mitad del presente siglo. 
Los indicios de la existencia de gas interplanetario aumentaron por 
medio de varios trabajos: la explicaci6n de la polarizacidn de la luz 
zodiacal por la dispersi6n en electrones interplanetarios, estimandose 
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una cota superior para su densidad (S& y Y k d m t &  1953), la 
vinculacidn de la correlacidn entre menor intensidad de rayos cdsmicos 
que llegan a la Tierra y mayor actividad solar con un aumento de la 
cantidad de plasma eyectado desde el Sol en 6pocas m%s activas, el 
cual protegerla a nuestro planeta de estas partlculas (9adwdz 1954) y 
la estimacign de una densidad de electrones a partir de 10s 
wwhistlersn ( H a  y M w  l959), ondas elctromagn6ticas en el 
rango del audio que se mueven a lo largo de las lineas del campo 
magn6tico terrestre entre 10s dos hemisferios. Posteriormente se 
demostrd que algunas de las hipdtesis y consecuentes conclusiones de 
estos trabajos eran incorrectas, per0 en esa Gpoca 10s indicios 
parecian apuntar a la presencia de un gas conteniendo algunos cientos 
de electrones por centimetro cdbico a 1 UA. 
Las interpretaciones indicaban que las corrientes de gas que 
originaban 10s fendmenos en la Tierra eran discretas y surcaban un 
espacio vacio. El paso fundamental para entrar en la era moderna del 
estudio de la expansidn de la corona lo dio S m  (1951, 1953, 
1957) a1 estudiar la orientacidn (siempre antisolar) de las colas de 
10s cometas, postulando una emisidn de particulas desde el Sol en 
forma continua y en todas direcciones. Previamente H- (1943) 
habia mencionado el concept0 de Vadiacidn solar corpuscularw a1 
estudiar el mismo tipo de fendmeno, per0 no profundizd esa idea y 
3mtte.h (1949) habfa relacionado las variaciones geomagneticas con 10s 
cambios en intensidad de la "radiacibn de partlculas solaresw. 
La evidencia favorable a la eyecci6n de masa solar es interrumpida 
en 1957 por G-. Plantea un modelo hidrodinsmico en el cual la 
corona y su extensidn permanecen estdticas y donde el flujo de la 
energia est6 representado s6lo a traves de la conduccidn de calor, ya 
que supone despreciables otras alternativas. Las ecuaciones utilizadas 
para el plano ecuatorial del Sol son: 
siendo P la presidn total (de electrones y protones), g la constante 
de gravitaci6n universal, m~ la masa solar, mp la masa de un protgn, N 
la densidad numerica de 10s protones o de 10s electrones (se supone 
que ambas son iguales en este fluido), r la distancia helioc6ntrica, Q 
la intensidad del flujo de calor del gas (dado exclusivamente por 10s 
electrones merced a1 rol dominante de 10s mismos en esta magnitud), k 
la constante de Boltzmann, T la temperatura de cualquiera de ambas 
especies (iguales por la alta colisionalidad) y ko es una funcidn que 
depende muy levemente de la densidad y la temperatura, por lo que se 
la considera una constante (Chapman estimd que en el viento solar es 
del orden de 5.2 x erg cm-' seg-* K - ~ / ~  , valor similar a1 usado 
por otros autores). La ecuacien (2.1) refleja la condicidn de 
equilibria hidrostdtico, (2.2) representa la conservacidn de energia, 
(2.3) expresa que se supone vdlida para este caso la ecuacidn de 
estado de un gas ideal y (2.4) es la fdrmula de YpLQm y R a m  (1953) 
para un flujo de calor radial. La primera y segunda ecuaci6n estdn 
expresadas en estado estacionario y con simetrla esfgrica. 
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Este esquema recibid aceptacidn en esa gpoca debido a que 10s 
valores obtenidos para la densidad y la temperatura del viento solar a 
1 UA (muy superiores a 10s conocidos actualmente) eran sirnilares a 10s 
inferidos en ese entonces a partir de las observaciones de la luz 
zodiacal, cometas y whistlers. Uno de 10s puntos salientes en esta 
teoria es el concept0 de que la corona no termina cerca del Sol, ya 
que vincula el material interplanetario y sus efectos con este astro. 
P h  (1958a) examine el modelo de Chapman y descubri6 que la 
presidn permanecia finita cuando la distancia heliocentrica tiende a 
infinite, siendo mucho mayor que cualquier valor razonable de presidn 
interestelar con la cual establecer un equilibria. La inclusi6n de 
mecanismos de pgrdida (por ejemplo radiacidn) no resolvia este 
inconveniente, por lo que bas6ndose tambi6n en 10s trabajos de 
Biermann concluyd que la corona debia expandirse. Propuso un 
tratamiento hidrodin%mico, cuyo sistema de ecuaciones se detalla a 
continuacidn: 
representando Ur la velocidad media radial del fluido (desde el Sol). 
La ecuacidn (2.5) es la de continuidad y (2.6) es la componente radial 
de la de movimiento, ambas en estado estacionario y con simetrla 
esferica. A ello debe agregarse la ecuacidn de estado (2.3) y, en vez 
de cerrar el sistema con una cuarta ecuacibn, de energia como (2.2) o 
una equivalente, us6 un dado perfil: la temperatura se mantiene 
constante hasta cierta distancia heliocgntrica y es nula (por 
1 1 X  4 I I '  f i  , 
5 terminos energgticos) desde alli hacia afuera. Tambign incluy6 algunas~ 
ecuaciones y consideraciones que le permitiereon hallar y estudiar elJ 
campo magnetic0 interplanetario. 
. Las soluciones obtenidas reprodujeron las velocidades deducidas a? 
partir de 10s trabajos de Biermann, 10s valores de densidad calculados 
eran similares a 10s aceptados para 1 UA en esa dpoca y la presi6nr; 
tendia a cero en el inf inito. El f lujo saliente de materia, que recibe:, 
de parte de P h  (1958b) el nombre de viento solar, fue explicado3 
como consecuencia de la temperatura del orden de 10s dos millones de= 
grados de la corona. Este autor present6 posteriormente una grani 
variedad de publicaciones (se pueden citar por ejemplo trabajos derl- 
1963, 1964, 1965), introduciendo en algunas casos complementos a sun 
idea inicial, como ser el uso de m a  expresidn expllcita para el flujo, 
dg calor. >-, - .-?lj .- 
ij38'i 
ii, $- La propuesta de Parker no fue ampliamente aceptada y despert6 mucha 
, ., poldmica. Un importante respaldo a su modelo fue dado por las primeras 
mediciones satelitarias realizadas en 1959 por 10s sovigticos con las 
naves Lunik I11 y Venus I (9- y otnoo 1960) y por 10s: 
&-I<-  L 
' 1 ,  norteam6ricanos en 1961 con la sonda Explorer 10 ( 8 d  y a 5 - m  
1963). N_o obstante, toda duda razonable fue eliminada con la extensat- 
11 id;: . gama de datos provista en 1962 por el vehiculo espacial norteamericanor 
lt 'L,,  
. ,  . . -  ~ariner 2 ( N e u g d m m  y Ym@m 1962)' observaciones que confirmaron la 
' -7 ;-- 
I .  I 
, q existencia del viento solar continuo y dieron detalles sobre su. 
. composici6n. Ademas se midieron valores de la velocidad del vientoq 
- - .  
- 8 
, I - '  
solar similares a 10s hallados con las anteriores naves y una densidad 
I _ 
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de unos cinco protones por centimetro cbbico, La forma espiralada de 
las lineas del campo magnetic0 interplanetario, que habla sido 
predicha por Parker, fue verificada en 10s afios siguientes. 
Durante algunos afios existi6 la controversia entre la validez de el 
modelo hidrodin6mico de Parker o el modelo evaporativo de iZ-
(1960). Este determinaba un nivel critic0 a partir del cual 10s iones 
de la corona se alejaban del Sol sin posteriores colisiones, En esta 
exosfera el movimiento individual de las particulas era determinado en 
base a1 efecto de 10s campos gravitatorio y elBctrico, a partir de lo 
cual se inferian propiedades promedio en funci6n de la distancia 
heliocgntrica. A 1 UA se ha116 una velocidad media muy inferior a lo 
medido en 10s aAos siguientes, lo que llev6 a descartar este modelo de 
Iabrisa solarav. Algunos ref inamientos posteriores (ver por ejemplo 
8 h  y th&he&% 1966, ,jkkm 1970) lograron mejoras que no 
obstante no obtuvieron una descripci6n m%s apropiada que 10s trabajos 
basados en el modelo de Parker. El andlisis de las mediciones mismas 
tambien sugerla un comportamiento hidrodin6mico. 
Se ha intentado fundamentar la validez de una descripci6n 
fluidlstica de la expansi6n de la corona solar a lo largo de toda su 
extensi6n. El camino libre medio de las partlculas es pequefio cerca 
del Sol mientras que mds lejos, donde la densidad puede ser 
extremadamente baja, Bstas son cohesionadas por el campo magnetic0 
interplanetario, lo cual ha dado sustento a la idea de un 
comportamiento colectivo tambign en esta zona a pesar de la baja 
frecuencia de colisiones (8- 1967). 
particulas requiere que se conozcan la posicidn y la velocidad de 
todas ellas, es posible explicar gran parte del comportamiento de 10s 
plasmas por medio de dos enfoques (ver por ejemplo lk y-
1973): la descripcidn macrosc6pica (hidrodingmica, fluidos) y la 
descripci6n microsc6pica (cinetica, estadistica). 
El punto de vista fluidistico trata a1 sistema como un continubp' 
espacial, lo cual quiere decir que el menor volumen de inter& 
contiene suficientes particulas como para que un promedio estadistico,@ 
que es lo que se esperarla observar en esa escala, tenga sentido. Porb 
densidad, la velocidad promedio, la presi6n y la temperatura en$ 
funcidn de la posici6n y el tiempo. Estas variables est6n relacionadas, 
mecdnica y que estdn vinculadas a1 transporte de masa, mom en to,^ 
energla y ocasionalmente a otras magnitudes flsicas. 
La descripcidn microscdpica estd vinculada con la distribuci6n de 
. las particulas en el espacio de fases, las correlaciones entre ellas y 1  I 
' .I 
I 
8 'los campos que generan. Pueden, definirse las magnitudes fisicasf- J 
macroscdpicas en terminos de 10s momentos de la funci6n dek dl 
Incluso deben buscarse en este marco las definiciones de variableso 
como la temperatura y la presi6n para fluidos de muy baja densidad, ya3 
11 
.I 
C 
que para Cstos carece de sentido nuestra nocidn macroscdpica de esasa . , 
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ecuaciones para las variables macrosc6picas de un plasma tomando 10s 
momentos de la ecuaci6n cingtica correspondiente, obtenigndose gsta a 
partir de la ecuacidn de Liouville. 
Los sistemas de ecuaciones deducidos por uno u otro mgtodo no son 
completos en cuanto a que cada ecuaci6n contiene alguna variable cuya 
evoluci6n est% dada tambign por la ecuaci6n siguiente en la jerarquia. 
Por ejemplo la ecuaci6n de continuidad (2.5) contiene la densidad y 
una velocidad, por lo que para estudiar el comportamiento de esta 
iiltima hay que usar la ecuaci6n de movimiento (2.6), per0 como esta 
incluye a la presi6n hay que acudir a la ecuaci6n de energia, la cual 
contiene esta magnitud per0 tambien introduce el flujo de calor, etc.. 
Por lo tanto es necesario hacer alguna hip6tesis adicional, por 
ejemplo establecer una relacidn de clausura que permita poner alguna 
variable en tgrmino de las previas y por lo tanto cortar esta cadena. 
La relaci6n de clausura elegida determina las propiedades del plasma 
que pueden ser estudiadas, pues la aproximaci6n realizada elimina 
ciertos aspectos del comportamiento del mismo. 
Casi todos 10s modelos posteriores a1 original de Parker, varios de 
10s cuales se citan m%s abajo, presentaron modif icaciones a1 mismo y 
fueron elaborados a partir de alguno de 10s dos enfoques recign 
citados. La mayoria contiene sistemas de ecuaciones que bgsicamente 
constan de la ecuaci6n de continuidad, la de movimiento, la de energia 
(puede ser mds de una ecuaci.611, dependiendo esto de la inclusi6n de la 
anisotropia y de la consideraci6n de diferente temperatura para cada 
especie) y la del flujo de calor en funci6n de las otras variables (la 
relacidn de clausura). Adem6s incluyen para calcular el campo 
magnetico en forma autoconsistente alguna de dos alternativas. Con una 
de Bstas se utilizan dos de las ecuaciones de Maxwell, la ley de Gauss 
para el campo magnetico y la ley de Faraday-Henry (en la aproximacidn 
de alta conductividad eli5ctrica), cuyas expresiones en estado 
estacionario y con sirnetria esfgrica, siendo Br y Be las componentes 
radial y azimutal del campo magnetic0 y UB la componente azimutal de 
la velocidad media en un sistema de coordenadas esferico centrado en 
el Sol y que no gira con el mismo, son 
d 2 
-(r Br) = 0 dr 
d 
-[r(Ur dr Be - UB Br) ] = 0 
Con la otra alternativa se usan la primera de estas leyes y el 
concept0 de lineas de flujo y lineas de campo magnetic0 coincidentes 
en el sistema rotante (ver la figura 1.2), que puede escribirse como 
siendo o el mddulo de la velocidad angular del Sol. Puede demostrarse 
que (2.8) y (2.9) son equivalentes en el viento solar (ver seccidn 
3.4). Los primeros modelos a partir del de Parker incluian la 
condicidn (2.7) junto a (2.9) con algunas aproximaciones adicionales. 
La topologia general de las soluciones de 10s diversos modelos que 
siguieron la idea inicial de Parker es similar: transici6n de flujo 
subsdnico a supersdnico a una distancia heliocdntrica de unos pocos 
radios solares, presidn tendiendo a cero en el infinite, campo 
magnBtico decreciente con la distancia heliocdntrica creciente, etc.. 
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esivamente se ha ido intentando ajustar mds las predicciones a lo 
medido y con ello hallar la teorla que describa mds adecuadamente este 
fluido. Las diferencias mds significativas en 10s resultados de 10s 
diversos modelos estdn originadas en las expresiones de las ecuacionps 
de la energla, en la relacidn de clausura util ixada v en e 
tratamiento del campo magngtico. d 
L L 
In las ecuaciones de energia en estado estacionario y con simetria 
esfgrica como por ejemplo la de NaPPee u Y c m 4  (19631 
se les agregaron tgrminos vinculados entre otros a mecanismos de 
intercambio de esta magnitud (ver por ejemplo Ram%? y YturvlaciE 1968, 
g 7  Ik R& 1970, ' Tdch i  1971) y disipacidn de ondas 
hidromagngticas (entre otros fBcuma 1969, 3- y a h a  1971, Rung. y 
3- 1973). Se lograron mejoras de cierta significacidn en algunos 
trabajos. I 
n cuanto a la relacien de clausura, la expresi6n para el flujo de 
calor estd dado por 10s electrones (ley de Spitzer-Harm o de otro 
tipo), tal como ya fue seilalado previamente. Algunos ejemplos son 
P& 1964, Wae&& y 1971, 8- 1976) : 
ko T512 - VrT ecuacidn de Spitzer-Harm (2.11) 
radial 
Q = -  ko T512 - V ~ t T  ecuaci6n de Spitzer-Harm (2.12) 
ecuaci6n para el viento (2.13) 
solar no colisional 
- 
siendo & el gradiente radial, V,, el gradiente en la direcci6n del 
- - 
campo magngtico, U la velocidad media del gas, o la velocidad angular 
- 
del Sol, r la posicidn heliocentrica y a un factor que depende de 
parsmetros del viento solar. Las dos primeras ecuaciones derivan de 
g H a m  (1953) y la tercera de X d h q  (1976). 
Otra forma de cerrar el conjunto de ecuaciones ha sido la 
alternativa de no incluir la ecuaci6n de energia, completdndose el 
sistema de ecuaciones por ejemplo con una descripci6n isot6rmica 
(Pczakm 1958a) o una ley politr6pica ( W h  y 2lczm.h 1967), la cual 
relaciona la densidad de masa del gas p y su presi6n de acuerdo a 
- - constante 
p7 
siendo 7 el indice politr6pico (cuyo valor es fijado en base a la 
teoria o a las observaciones). La densidad de masa de 10s protones es 
identificada con la del gas, o sea 
pues la igualdad de densidades y la relaci6n 1/1800 entre la masa de 
electrones y de protones implican que el aporte de 10s primeros es 
minimo. A1 utilizarse (2.14) como relacidn de clausura no aparece el 
flujo de calor en el problema. 
La consideraci6n del campo magnetic0 en (2.7) y (2.8) junto con 
la inclusidn en la ecuaci6n de movimiento de la respectiva fuerza 
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dieron or5gen a 10s modelos MHD para el viento solar. Ndtese que (2.6) 
no inclu5a el t6rmino correspondiente. Se lograron resultados 
similares a 10s de Parker a1 cerrar el sistema con la politrdpica 
(W& y. D& 1967). En otros casos, donde incluso se utilizaron 
cuaciones de energfa que incluian un t6rmino relacionado con el campo 
magn6tico (entre ellos SBru;utdt y atrzab 1969, Whang .  1971, h f i a  y Whang. P 
1976), se pudijeron transferencias de diversa importancia de energia 
magnetics a cingtica a lo largo de la expansidn de la corona, que 
lograron aumentar en diferente grado 10s valores de la velocidad 
radial predicha, lo cual en todos 10s casos signific6 acercar m%s 10s 
resultados a1 rango medido que en 10s mismos planteos sin estas 
modificaciones. A partir de la componente azimutal de la ecuacidn de 
movimiento se pudo predecir con estos modelos un torque magngtico 
opuesto a1 giro del Sol, efecto que se suma a1 momento angular perdido 
por este astro a travgs de la componente no radial de la velocidad del 
fluido emitido. Una consecuencia notoria de 10s cambios introducidos 
es que se produjo un aumento en la complejidad de la resoluci6n del 
problems, siendo una de las causas de esto el hecho de que ya no era 
posible hallar el campo magngtico en forma separada a1 final, sino que 
debia calcularse en forma autoconsistente con las dem%s variables. 
En varios trabajos se fueron incorporando m%s variables. Los 
modelos de dos fluidos (entre ellos Ytumu& y Hum% 1966, H a h t e e  y 
Y M  1968, P y  y 34& 1970) se diferenciaron de 10s de un 
fluido a1 introducir una temperatura diferente para electrones y 
protones, estando esto fundamentado en las infrecuentes colisiones 
coulombianas en la mayor parte de la expansidn de la corona. ~ambiaron- 
.en el modelo de Parker la ecuacidn (2.3) por 
' 
' '. 
P = N k (Te + Tp) 
siendo T e  y T p  la temperatura de 10s electrones y de 10s pro tone^.^ 
' Bsta modif icacibn no afecta la ecuacidn de continuidad, per0 si la del 
movimiento. A1 haber dos temperaturas es necesario tener 
'ecuaciones de la energia, una para cada especie. Otro agregado ha sidof 
. la incorporacidn de la anisotropia termica (entre otros WePaeh g, Da&hh 
WJ"i700, H d ? h q  1971, &am& y R i c h k t  1987), que est% vinculada no ~6x0. 
I 
,a1 rdgimen poco colisional que presenta una parte apreciable del 
en estudio, sino tambien a la 
establecida por el campo magnetic0 interplanetario. Esto t a m b i e n a  
I 
modificd la ecuacidn de movimiento y fue necesario utilizar m%s 
I --,b I 
-ecuaciones de energia, una para cada componente termica de 
slectrones y de 10s protones. Algunos trabajos incluyeron &% 
viscosidad (ver entre otros S p u n & '  y N& 1965, W& y D m h  197iIrm 
estos casos motivaron su posterior exclusidn. 
WQ@# y at/lxza 1971), per0 las inapropiadas predicciones obtenidas enx 
Otro jaldn en el estudio de la expansibn de la corona solar ha sido 
3a introduccidn, como consecuencia de las conclusiones de algunos.. 
I trabajos (por ejemplo ~~ 1970, B- 1971), del concept0 de dosd$ --- - regiones (Whanq 1972, &Aa y Whang 1976): cerca del Sol, donde hay rdgimen colisional, se utiliza un modelo isdtro~o de un fluido y a, 1 
3 cierta posicibn, donde se considera ue el gas se tor 
colisional, se usa un modelo de dos fluidos con anisotropia. 
supuesto la transicidn es m%s suave que en esta simple representacidn. C . 
H I S T O R I A  D E L  E S T U D I O  D E  L A  E X P A N S I O N  . . .  
Pretender describir una expansidn de la corona solar "promedioW con 
cada modelo puede tener poco sentido debido a que diversas porciones 
del fen6meno tienen origen en distintas zonas del Sol con disimiles 
condiciones que le pueden dar una naturaleza y evoluci6n diferente. 
Por ello se utilizan criterios de diferenciaci6n para este fluido, de 
10s cuales el que mds aceptaci6n ha mostrado tener es la clasificacidn 
en cuanto a la velocidad media (ver por ejemplo M& y. R a  
1984): flujo lento, intermedio (generalmente presente donde colisionan 
dos haces de diferente tipo) y rdpido. 
El problema de la representacidn de haces lentos y rdpidos no se 
reduce a usar diferentes condiciones iniciales para ambos en el Sol, 
sino que son necesarios distintos esquemas (por ejemplo la anisotropia 
electrdnica puede llegar a ser considerada despreciable en lo haces 
lentos, no asi en 10s rdpidos) para interpretar 10s diferentes 
mecanismos que actfian en ambos casos. Las hip6tesis hechas en la gran 
mayoria de 10s modelos y las correspondientes resoluciones estdn 
referidas a1 estado de quietud del viento solar (haces lentos) . Las 
soluciones describen un comportamiento medio desde el punto de vista 
temporal, lo cual obvia toda la estructura fina. 
La correspondencia entre 10s valores predichos y 10s medidos en 10s 
haces rdpidos no es aun tan razonable como en 10s haces lentos (ver 
N . e u g d m m  1991). Ademds, 10s modelos son rnds elementales en el primer 
caso (por ejemplo se usa una dnica temperatura para electrones y 
prot~~~s')' gdr''$kta~r 10s correspondientes andlisis en un estado mds 
primario. Existe actualmente una gran diversidad de mecanismos 
propuestos que logran explicar algunos valores observados en el viento 
solar rdpido (ver WRang. y Chien 1978, Pneuman 1986, & h u m - Y i  Tu 1987), 
per0 el terreno de discusidn es aun muy amplio. Por el contrario, 10s 
modelos que describen el viento solar de baja velocidad (entre otros 
We&ert g I)& 1967, BrLandt y dmu 1969, aacUAa y Whang. 1976) proveen 
en general valores apropiados para diversas variables a diferentes 
distancias heliocbntricas, adem%s de existir una menor dispersidn en 
cuanto a 10s mecanismos propuestos para su descripcidn. 
Sin embargo deben aun hallarse respuestas a algunos aspectos de la 
evolucidn del viento solar de baja velocidad, Es necesaria una 
adecuada descripcidn del flujo de calor que permita calcular valores 
acordes a 10s medidos en la zona de pocas colisiones. La ecuaci6n de 
Spitzer-Harm ha sido utilizada reiteradamente para esta regi6n, no 
obstante ser v6lida en presencia de muchas colisiones, por la falta de 
opciones m%s apropiadas. Se han propuesto algunas alternativas para 
reemplazarla, por ejemplo la ecuacidn (2.13). Los cambios han 
producido algunas mejoras de poca entidad y el tema aun contintia 
abierto. Una segunda dificultad ha sido la prediccidn de valores de 
velocidad azimutal mucho menores que 10s medidos a 1 UA (por ejemplo 
W& y 21- 1967, B h  y dwa 1969, h i i a  (k W h a n g .  1976). 
Otro factor a tener en cuenta es el hecho de que las soluciones 
numgricas de 10s modelos m6s elaborados presentaron dificultades 
computacionales a grandes distancias heliocgntricas ( W h m g  1972, aacUAu 
y W k m g  1976), por lo que s61o fue posible hallar soluciones 
analzticas aproximadas en esa zona con el uso de series asintdticas y 
algunas suposiciones adicionales. 
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En la presente tesis se plantea una esquema de dos regiones para 
estudiar la expansidn de la corona solar. Entre el Sol y cierta 
distancia heliocentrica se emplea un modelo de un fluido muy similar a 
10s ya utilizados. A continuaci6n y hasta el limite exterior del 
fendmeno se utiliza un modelo de dos f luidos (Z)uRau 1984) , el cual 
incluye entre otros factores novedosos, una formulaci6n diferente para 
el flujo de calor. Se obtienen en forma numerics perfiles de todas las 
variables involucradas en funci6n de la distancia heliocentrica. Luego 
se interpretan y discuten 10s resultados, lo cual incluye la 
comparaci6n con modelos previos y datos observacionales. 
En el pr6ximo capftulo se mencionan algunas hipdtesis sobre las 
cuales se construyeron 10s dos modelos que se utilizan en esta tesis 
para analizar la expansidn de la corona solar, se presentan y detallan 
ambos esquemas con sus respectivas ecuaciones y finalmente se aplican 
10s dos conjuntos de ecuaciones a1 tema en estudio. Se continuars 
manteniendo en general la convenci6n de utilizar letras minfisculas 
para constantes y maflsculas para variables. 
CAPITULO 3 
DE D0S REGT0RES PWKA 
LA EX'PARSTBR DE LA 
C0K0RA S0LRK 

En el presente capitulo se hallargn en la seccidn 3.1 las hipdtesis 
elementales sobre las cuales estdn edificados 10s modelos del viento 
solar a ser aplicados en esta tesis, en 3.2 se presenta y explica el 
modelo colisional, en 3.3 se procede en forma identica con el modelo 
no colisional y en 3.4 se detallan e instrumentan las aproximaciones 
inherentes a la expansi6n de la corona solar en el sistema de 
ecuaciones de ambos esquemas. eb 9 
rWs 
3.1 HIPOTESIS BASICAS DE LOS MODELOS DEL VIENTO SOLAR 
En la elaboracidn de 10s dos modelos MHD que son aplicados en la 
presente tesis para estudiar la expansidn de la corona solar se han 
utilizado ciertos supuestos (comunes a la gran mayoria de 10s modelos 
del viento solar) sobre las condiciones del plasma, 10s cuales 
permitieron acotar el grado de complejidad del andamiaje matemdtico y 
armonizar mds la teoria con las observaciones. Algunas de estas 
consideraciones fueron mencionadas someramente en 10s capitulos 1 y 2. 
En primer lugar se supone que el plasma en estudio estd formado por 
electrones y protones, es decir que se ignora la presencia de 
particulas a (su densidad muy rara vez supera el 5 % del total) u 
otras de existencia aun menos significativa. 
Entre ambas especies se establece la condicidn de cuasineutralidad 
en fendmenos magnetohidrodin~icos. Debido a las dimensiones finitas 
de las particulas la carga neta es no nula en algdn punto dado, por lo 
tanto es de suponer que existirg cierta distancia minima para la cual 
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la hipdtesis anterior es vdlida. Consideraciones sobre el campo 
electrostdtico llevan a encontrar que esta magnitud es la longitud de 
Debye del plasma AD (ver por ejemplo H a  1972).
Ademds se plantea que 10s electrones son is6tropos y se considera 
que el flujo de calor de 10s protones es nulo, ya que es mucho rnenor 
a1 de la otra especie. El rango de validez de estos dltimos supuestos 
estd en el orden del 10 % (ver tabla 1.1). Tambign se usa el hecho de 
que el fluido en estudio tiene una muy alta conductividad elgctrica. 
El modelo de dos fluidos lleva impllcita la idea de que iones y 
electrones forman fluidos separados per0 interactuantes. El tiempo 
caracteristico de 10s procesos estudiados debe ser menor o del orden 
del tiempo tlpico entre dos colisiones binarias sucesivas sufridas por 
una particula con otra de distinto tipo, o equivalentemente la 
distancia tipica de variaci6n del evento debe ser del orden o menor 
que el camino libre medio correspondiente. Para el modelo de un fluido 
el tiempo y la distancia hidrodindmicos tlpicos deben ser mucho 
mayores a1 tiempo y la distancia entre dos colisiones del tipo 
mencionado m%s arriba. 
3.2 MODEL0 PARA LA ZONA COLISIONAL DEL VIENTO SOLAR 
El modelo de un fluido detallado m&s abajo para la regidn 
colisional del viento solar es muy similar a1 utilizado por h f i a  y 
W h m q  (1976), mds general en cuanto a su formulacidn matemdtica (por 
ejemplo se incluye la variaci6n en el tiempo t), per0 identico una vez 
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N6tese que el sistema de ecuaciones es de un fluido pues no 
distingue magnitudes terrnodinEimicas para cada especie. La ecuacibn 
(3 -1) es la de continuidad, ( 3 .2 )  es la de movimiento y ( 3 . 3 )  es la de 
energia. Las dos tiltimas ecuaciones del conjunto pertenecen a las de 
Maxwell, la primera de ellas es la de Gauss para el campo magngtico y 
la segunda es la de Faraday-Henry para fluidos de alta conductividad 
elgctrica, pudiendo demostrarse que esta dltima expresa que las llneas 
del campo magnetic0 se hallan wcongeladasm en la masa del fluido y son 
arrastradas con 61 en su movimiento, que es equivalente a decir que el 
flujo magnetic0 a travgs de cualquier espira que se mueva con la 
velocidad local del fluido no varia con el tiempo (8&cPcdan 1 9 6 6 ) .  
Estas dos dltimas ecuaciones han debido ser incluidas por la presencia 
del campo magnetic0 en la ecuacidn de movimiento y como se verd a 
continuacibn, tambign porque esta magnitud puede aparecer en la 
ecuacibn para el flujo de calor. 
La ley ( 2 . 1 2 ) ,  utilizada frecuentemente para fluidos colisionales, 
es la relacidn de clausura en el presente caso. Usualmente es 
expresada como 
donde Fc es la conductividad termica, que en un plasma en el cual 10s 
electrones interactcan fundamentalmente con 10s iones a traves de 
colisiones coulombianas tiene el aspect0 (Y- g Hafun 1953,  Ypihgm 
1956)  
Ndtese que se calcula el gradiente tgrmico paralelo a1 campo 
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magngtico, ya que se demuestra que el flujo de calor perpendicular a 
aqugl es despreciable. 
Debe conocerse tambign la ecuaci6n de estado no s6lo para poder 
calcular la temperatura, sino que la misma es imprescindible para 
poder cerrar el sistema pues esa variable es introducida por la 
expresidn para el flujo de calor, que a1 ser la relacidn de clausura 
del conjunto debe estar expresada en funcidn de las variables de las 
restantes ecuaciones. La ecuacidn de estado es (2.3), o sea que 
lo cual lleva implicit0 el concept0 de que ambas especies tienen igual 
densidad y temperatura. 
La corriente elgctrica puede ser eliminada de la ecuaci6n (3.2) a 
travgs de una de las ecuaciones de Maxwell, la ley de Amp&re sin la 
corriente de desplazamiento, ya que esta dltima es despreciable cuando 
las velocidades involucradas son considerablemente inferiores a la de 
la luz (ver apgndice lA), tal como sucede en el viento solar. Aquella 
ley se escribe entonces como 
- - 4 n -  
VxB = - 
C J 
El tgrmino pc z (pc es la densidad de carga neta y es el campo 
elgctrico) no aparece en la ecuacidn de movimiento pues puede ser 
considerado despreciable cuando se consideran fen6menos con 
velocidades caracterlsticas muy inferiores a la de la luz (ver 
apgndice lB), lo cual elimina aquella variable del sistema de 
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ecuaciones. No obstante, se puede calcular la misma una vez resuelto 
el sistema de ecuaciones debido a que la alta conductividad elgctrica 
implica que (ver por ejemplo ,$xhan 1966) 
AdemSs, la ecuaci6n precedente muestra que el campo electric0 es de 
magnitud considerablemente inferior a1 campo magnetic0 y que (3.5) 
est% originada en la misma y en la ley de Faraday-Henry 
El conjunto de ecuaciones que describe un fluido suele expresarse 
muy frecuentemente en lo que se denomina en forma de conservacidn (la 
derivada temporal local de una magnitud m%s la divergencia de otra 
expresi6n es igual a un tgrmino fuente-sumidero). Esto no s61o se hace 
por una posible mayor estgtica, sino tambi6n porque este formato 
permite una interpretaci6n m%s sencilla y directa de las ecuaciones, 
siendo ello uno de 10s motivos por 10s cuales se reescribe el modelo a 
continuaci6n. Otra raz6n de estos cambios es que son de suma 
conveniencia para las tareas realizadas en la secci6n 3.4. 
Una vez que las ecuaciones (3.1) - (3.5) han sido transformadas 
(ver apendice 2A), presentan la estructura 
- + v. (K - BU) = 0 
at 
biendo permitido el reemplazo de p por N a travgs de (2.15: 
mpactar algunas ecuaciones. La relaci6n de clausura no puede sel 
escrita en el formato de m6s arriba, per0 es conveniente expresarli 
endo $ un versor que apunta en la direcci6n del campo magngtic 
ObsQrvese aue (3.15) incluve entre otros a1 tensor de esfuerzos dc 
- 
xwell, cuya expresidn es 
ltando en esa ecuaci6n 10s tQrminos del tensor- vJ&ulados a1 campc 
R---  -- - rn gctrico. Adem6s no est6 en esa ecuacidn en la derivada temporal e: 
rmino sue se corres~onde con aauel tensor. la densidad de m o m e n t c  
r otro lado se puede hallar en la ecuacidn (3.16) la densidad dc 
ergla electromaqnQtica 1 
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si se tiene en cuenta que falta el termino vinculado a1 campo 
elgctrico. Tambign est% presente el flujo de energia electromagngtica, 
es decir el vector de Poynting E, ya que 
habigndose obtenido la filtima igualdad por medio de (3.12). 
A partir de las aproximaciones que permiten considerar 
despreciables la fuerza elgctrica p c  E en la ecuacidn de movimiento 
(3.2) y la corriente de desplazamiento aE/at/(4 IT) en la ley de Ampgre 
(3.7), puede verse que las expresiones faltantes en las ecuaciones de 
momento (3.15) y de energia (3.16) son de orden apreciablemente 
inferior a 10s otros terminos electromagn6ticos en las mismas (ver 
apgndice lB, C) . 
La interpretacidn del significado de las ecuaciones en forma de 
conservacidn es directa y permite en el caso del momento y la energia 
extraer conclusiones similares a1 caso de mecdnica de particulas. 
Magnitudes ffsicas como la densidad numerics o de masa y la 
densidad de energia total varian localmente en el tiempo debido a la 
divergencia de magnitudes de tipo flujo. Si se hace una integral de 
volumen de las correspondientes ecuaciones se concluye que el nhero 
de particulas y la energia total varian exclusivamente debido a un 
balance no nulo de magnitudes que fluyen a travgs de la superficie 
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cerrada que encierra el citado volumen. Esto es obviamente v%lido para 
la conservaci6n del nhero de particulas (es independiente de la 
existencia de un campo externo), per0 para la energia s610 en algunos 
casos, por ejemplo cuando sobre cada particula actila una fuerza 
conservativa que deriva de un potencial 0, o sea cuando la fuerza de 
volumen es 
siendo en este caso 
N6tese que entonces a1 tomarse el product0 escalar de con la 
ecuaci6n de movimiento para transformar la ecuacidn de energla a la 
forma de conservaci6n (ver ap6ndice 1C) se obtiene 
habihdose llegado a la dltima igualdad a travgs de (3.1) y teniendo 
en cuenta que 0 no depende del tiempo. Para el caso particular en 
(3.26) en el que 0 representa el campo gravitatorio solar se obtienen 
10s correspondientes tgrminos de (3.16). 
Por otra parte el momento se ve afectado en el comportamiento 
temporal no s6lo por el flujo de una magnitud sino tambign por la 
acci6n del campo gravitatorio solar. La acci6n de un campo externo 
implica que el momento no se conserva. 
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La ecuacibn (3.17) refleja el hecho de que el flujo del campo 
magndtico a travds de toda una superficie cerrada es nulo en todo 
instante y la ecuaci6n (3.18) puede ser interpretada en tgrminos 
similares a la ecuaciones de conservaci6n de densidad y energia, per0 
teniendo en cuenta que se refiere a la invariancia de un vector. 
3.3 MODEL0 PARA LA ZONA NO COLISIONAL DEL VIENTO SOLAR 
El modelo de dos fluidos para la regi6n no colisional del viento 
solar detallado m%s abajo es el desarrollado por 2,uRau (1984) a partir 
de 10s momentos de una expansidn de la ecuaci6n cindtica de Vlasov en 
potencias a primer orden en E = v/R = r ~ / 2  (V y R son las frecuencias 
hidromagndtica caracteristica y de ciclotr6n respectivamente, rL es el 
radio de Larmor y 2 el camino libre medio de las partkulas) y a orden 
cero en a = me Z/mi (me y mi son en ese orden las masas de 10s 
electrones y de 10s iones y Z es el niimero at6mico de estos Gltimos). 
El sistema de ecuaciones obtenido, que ya ha sido utilizado en el 
estudio de algunos fendmenos en el viento solar (ver d.kamh y 2)uRau 
1990), es el siquiente: 
f MODELO PARA LA ZONA NO COLISIONAL ... 
;iendo en este caso 
I 
ionde Pe y Pi son 10s tensores de presidn de electrones e iones 
respectivamente (diferentes por estar consider6ndose un fluido no 
:olisional) , tal que 
A h  A A  Pi = Pi,, ee + Pil ( 0  - ee) (3.37) 
A El versor e establece una direcci6n privilegiada a la cual est6 
vinculada la anisotropla de 10s iones. 
N6tese cierta similitud entre el coniunto de ecuaciones arri ha 
Aetallado y el descripto para un fluido colisional. Mientras que 
(3.27) es la misma ecuaci6n de continuidad, puede verse que (3.28) no 
coincide exactamente con la ecuacidn de movimiento descripta en la 
secci6n 3.2. La fuerza de volumen no est% incluida en este caso porque 
originalmente el sistema de ecuaciones fue deducido sin incluir la 
nisma, per0 puede verificarse que si se considera esta en la 
correspondiente deducci6nf sdlo la ecuaci6n de movimiento se ve 
y que esta adopta entonces la misma expresidn que en el otro 
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modelo (ver apendice 3). Por lo tanto en ambos modelos las ecuaciones 
de movimiento tienen formalmente el mismo aspecto, ya que s6lo se 
diferencian en la descripci6n del tensor de presi6n total IP. La 
expresi6n de gste ahora hace necesario tener tres ecuaciones de la 
energia en vez de una, ya que se requiere una para cada una de las dos 
componentes (paralela y perpendicular) de 10s protones y una para 10s 
electrones (is6tropos), siendo estas las ecuaciones (3.29), (3.30) y 
(3.31). Como 
donde y es el momento magnetic0 de 10s iones promediado sobre el 
espacio de velocidades, la segunda de aquellas igualdades es 
consecuencia de la invariancia de p en un plasma donde e + 0 ( X c y u ~  
1967), mientras que la primera igualdad lleva asociado el denominado 
segundo invariante adiabdtico (ambas ecuaciones estdn igualadas a cero 
porque se considera despreciable el flujo de calor i6nico) A, el cual 
se define como 
Tanto (3.31) como (3.32) son las dos dnicas ecuaciones independientes 
que surgen de tomar el momento de orden dos de la ecuacidn cingtica 
para 10s electrones (se obtiene una identidad tensorial). Gracias a 
que se ha usado una representaden matemdtica simple de la funcien de 
distribuci6n de velocidades observada para esta especie, la cual est6 
- 
expresada en terminos de N, U, Pe y otros pargmetros medidos (SW2ch.m 
y atrLQa 1975), se ha obtenido (3.32), que es la relacidn de clausura 
del sistema. Aquella es una ecuacidn implicita para el flujo de calor 
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y a diferencia de lo que sucede en la zona co~lsional, no implica 
ninguna relacidn simple entre el gradiente de temperatura y el flujo 
de calor. Se considera que la direccidn de este dltimo coincide con la 
del campo magngtico tambign en el rggimen aqui tratado, es decir 
de acuerdo con lo que muestran las observaciones para el viento solar 
no colisional (F* y. atruLb 1975). A travgs de (3.32) se vinculan 
entre otros el flujo de calor (de 10s electrones) con el campo 
magngtico, lo cual acopla las tres ecuaciones de energla entre si. Por 
otro lado las ecuaciones (3.33) y (3.34) coinciden con (3.4) y (3.5) . 
Finalmente el conjunto de ecuaciones ya tiene implicita la condicidn 
de cuasineutralidad expresada para la densidad Ne de 10s electrones y 
Ni de 10s iones en la forma 
con Z = 1 por tener el viento solar en forma ampliamente mayoritaria 
iones de dtomos de hidrdgeno (ver capitulo 1). Esto permite 
representar la densidad de cualquiera de las dos especies 
indistintamente por N y reemplazar el lndice i de iones por p de 
protones donde sea necesario de aqul en adelante. 
Las ecuaciones de estado son ahora (una para cada componente 
independiente de presibn): 
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Estas igualdades permiten definir las respectivas temperaturas (como 
la temperatura no tiene el significado convencional en un fluido no 
colisional debe ser interpretada a partir del momento de orden dos de 
la funci6n de distribucidn de velocidades), per0 obsgrvese que en este 
caso no son imprescindibles para cerrar el sistema de ecuaciones. 
Tambign se define 
o sea que 
La corriente 5 puede ser eliminada de la ecuacidn de movimiento a1 
igual que en el modelo para la zona colisional por medio de la ley de 
Ampsre (3.11) y el campo electric0 no estd en el sistema de ecuaciones 
por consideraciones similares a las del modelo precedente, no obstante 
puede calcularse aquella magnitud nuevamente a trav6s de (3.12). 
El sistema de ecuaciones para la zona no colisional tambien puede 
ser expresado en el formato de conservacibn. ~tilizando (2.15) para la 
densidad de masa con el objeto de compactar aun mds las expresiones, 
el sistema de ecuaciones equivalente a1 (3.27) - (3.34) puede ser 
escrito, excluyendo la relacidn de clausura (3.321, como (ver apendice 
2B) 
- - 
V.B = 0 
na gran similitud. Esto permite repetir en el segundo de Qstos las 
onsideraciones efectuadas respecto de 10s tgrminos electromagn&ticos 
pretaciones de varias de las igualdades. Las 
i6n de masa, momento y energia son formalmente 
emas, ya que las dos iiltQas &,'Fstas s61o se 
krb&*- *+ %%%>F 
vez especificado el tensor de presiones. La 
a de P en la zona aqul tratada impide- 
en la otra regibn, _ simplif icar y agrupar 10s 
, lo cual harla algo m6s sencilla a (3.51). 
(3.50) estsn vinculadas con la conservaci6n en 
densidad del segundo invariante adiab%tico respectivarnente, mientra 
T 
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Obsgrvese que en esta seccidn las transformaciones de la ecuaciones 
de energla originales han conducido a la formu-lacidn de 
conservacidn de la energia total y de otras dos magnitudes, per0 no 
existen conservaciones por separado de las energlas asociadas con cada 
una de las dos especies o con cada uno de 10s dos grados de libertad 
del plasma, el paralelo y el perpendicular a1 campo magngtico. 
El conjunto de ecuaciones (3.47) - (3.53) se cierra con la relacidn 
de clausura (3.32). No obstante es conveniente p+ra &I? tareas 
I A  
efectuadas en la seccidn 3.4 reemplazarla por una ecuacid? 
equivalente, cuya obtencidn se delinea a continuacidn. Si se 
multiplican (3.31) por N ~ ' ~ / P =  y (3.32) POL' (- 5 ~ ~ ' ~ ) / ( 2  B) y luego 
se suman miembro a miembro las dos nuevas igualdades resulta 
Ndtese que esta relacidn permite hallar una expresidn explicita para 
Q, a travgs de la cual quedan claramente establecidas las diferencias 
con las ecuaciones para el flujo de calor utilizadas por otros 
modelos, a ser (2.11) , (2.12) y (2.13) por ejemplo. 
3.4 APLICACION DE AMBOS MODELOS A LA EXPANSION DE LA CORONA SOLAR 
Para describir la expansidn de la corona solar resulta natural por 
la geometrla del problema utilizar un sistema de coordenadas esfgricas 
centrado en el Sol y que no rote con gste (las ecuaciones son viilidas 
en un sistema inertial) . 
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A1 aplicar las ecuaciones que describen el viento solar para 
explicar la expansi6n de la corona solar y sus principales 
aracteristicas existen ciertas simplificaciones basadas en las 
ciones de este fen6meno que hacen m6s accesible la obtencign de 
soluciones analfticas o numericas. 
En todos 10s modelos se estudia la expansidn de la corona solar en 
el plano ecuatorial (tambign denominado ecliptico) del Sol, lo cual 
est& motivado en que la amplia mayoria de las mediciones proviene de 
-a regi6n. En base a 10s datos de este Area se hacen algunas 
'sianplificaciones, que a1 costo de su validez exclusivamente en la zona 
restringida permiten reducir la complejidad de 10s sistemas de 
ecuaciones que intentan describir el fendmeno, a ser: 
10s vectores 8,  y estAn contenidos en esta superficie 
estado estacionario 
simetria esfgrica desde el centro del Sol 
La primera aproximaci6n implica que la velocidad media y el flujo 
de calor del plasma y el campo magngtico interplanetario pueden ser 
aescriptos cada uno por dos componentes. La segunda condici6n permite 
eliminar las derivadas parciales temporales y la tercera trae como 
consecuencia que de las derivadas parciales espaciales s61o las 
radiales son no nulas. Ndtese que las dos tiltimas simplificaciones son 
razonables para zonas del plano donde s61o llegan haces lentos por 
varios dfas y siempre que Gstos no Sean interrumpidos por otros 
fendmenos de importancia, situacidn que se observa en forma regular. 
A1 estar escritos en forma de conservacidn 10s dos sistemas de 
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ecuaciones que sergn utilizados en este trabajo se facilita un poco la 
tarea de aplicar las condiciones de estado estacionario y simetrla 
esferica. Las mismas junto con la reducci6n de las componentes de Ti, 5 
y simplifican las ecuaciones y disminuyen la cantidad de identidades 
no redundantes obtenidas a partir de las ecuaciones vectoriales de 
&OS sistemas. En 10s dos modelos resultan ahora a partir de la 
ecuaci6n de movimiento solamente doe identidades, siendo una de ellas 
para la componente radial 
Faraday-Henry se reduce a 
Las ecuaciones para el 
escriben como (se ha inc 
de un tensor 
fdcil hallar bibliografia 
y la otra para la azimutal y la ecuaci6n d 
una identidad para la componente azimutal. 
regimen colisional (3.14) - (3.19) ahora 
luido en el apgndice 4 la expresidn de la 
en coordenadas esfericas debido a qae no es 
que contenga a la misma) 
d 2 
-(r dr Br) = 0 
d 
-(r[Ur dr BB - UB Br]) = 0 
3.4 APLICACION DE AMBOS MODELOS ... 
La ecuaci6n (3.55) es la de continuidad, (3.56) y (3.57) son la 
componente radial y azimutal de la ecuaci6n de movimiento 
respectivamente, (3.58) es la ecuaci6n de energia, (3.59) es la ley de 
Gauss para el campo magngtico, (3.60) es la componente azimutal de la 
ley de Faraday-Henry, mientras que (3.61) y (3.62) describen las dos 
componentes del flujo de calor. Estas identidades junto con la 
ecuaci6n de estado (3.10) forman un sistema de ecuaciones cerrado. 
Puede apreciarse la mayor complejidad que conlleva la inclusi6n del 
campo magngtico en forma autoconsistente a1 comparar el conjunto de 
arriba con las ecuaciones utilizadas inicialmente por Chapman y Parker 
(ver capltulo 2). 
N6tese que en las ecuaciones para el flujo de calor (3.61) y (3.62) 
aparecen factores vinculados a1 campo magngtico. Esto se debe en 
primer lugar a que en la ley de Spitzer-Harm (3.8) es paralelo a y 
en segundo tgrmino a que en la expresi6n para el flujo de calor debe 
calcularse el gradiente de temperatura a lo largo de la direcci6n del 
campo magngtico. Precisamente, a1 reemplazar 
y teniendo en cuenta la simetrla esfgrica, es decir 
en (3.19) resultan las dos iiltimas ecuaciones del conjunto. 
Las ecuaciones del modelo no colisional (3.47) - (3.54) ahora se 
escriben como (ver en el apgndice 4 las expresiones para la 
divergencia de un tensor en coordenadas esfgricas) 
PPII - P p l  
dr 4 n (Br2 + Be2) /(4 n) 
Br Be 
- UB - PpII - P p l  
4 7T (Br2 + Bn2) / (4 n) 
d 2 
~ ( r  B ) = 0 
d 
~ ( r [ U r  BB - UB Br]) = 0 
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Las dos dltimas ecuaciones fueron obtenidas a partir de (3.54) con las 
igualdades (3.40) y (3.63). 
La mayoria de las ecuaciones para la expansibn de la corona solar 
de 10s dos modelos no sblo pueden ser reescritas para convertirse de 
diferenciales en meramente algebraicas, sino que tambi6n permiten 
hallar constantes de movimiento para este fenbmeno. En ambos esquemas 
las excepciones las constituyen las ecuaciones de movimiento radial y 
de f lujo de calor. Las ecuaciones (3.55) , (3.57) - (3.60) pueden ser 
reemplazadas ahora por 
r6 Br = FB 
r(Ur Be - Ua Br) = C 
y transformando las ecuaciones (3.65), (3.67) - (3.72) se halla que 
Br 
- Pp 1, - P p l  
4 n p u r  ( ~ r ~  + ~ a ~ ) /  (4 n)11 = L  
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- [I - PP(( - Ppl 
( ~ r ~  + ~ 0 ~ )  /(4 n  
r(Ur Be - Ue Br) = C 
donde M, L y E representan el flujo (por unidad de tiempo y Zingulo 
&lido) de masa, momento angular y energia total del sistema, 1 1  e I2 
dan el flujo de magnitudes vinculadas a1 primer y a1 segundo 
invariante adiab%tico respectivamente, mientras que F'B es el flujo de 
campo magnetic0 (por unidad de %ngulo sdlido solamente). La constante 
C no constituye una cantidad independiente ( I t r e tbz  (I Damh 1967). Esto 
se puede ver teniendo en cuenta en primer lugar que cerca del Sol el 
campo magnetic0 es casi exclusivamente radial, por lo que en la 
ecuaci6n (3.79) el termino que contiene esta componente es de mucho 
mayor significaci6n que el que contiene la componente azimutal de 
aquel vector y en segundo lugar que en esa zona el viento solar tiende 
a corrotar, o sea 
2 C =  r(Ur Be - Ue Br) - r Ue Br = - Q r Br 
y de acuerdo a (3.78) esto implica que 
N6tese que insertando la expresi6n obtenida en (3.87) para C dentro 
de (3.79) y (3.86) se puede obtener la ecuacidn (2.9) que refleja el 
I ~aralelismo de U Y B vistos desde el Sol. Esto qulere deClr que en 
I ambas zonas de la expansidn de la corona solar la ley de Faraday-Henry v esa condicidn qeomdtrica son equivalentes. r 
Otra caracteristica de interds es el hecho de que en ambas zonas 
odas las ecuaciones con excepci6n de las que fijan Br, o sea (3.78) y 
3.85) , son invariantes ante un cambio simult%neo de signo de Br y BB , 
s decir una rotaci6n en 180°. Esto implica que la evoluci6n de 1 I 
emds variables es independiente de las dos posibles polaridades del w 
amp0 magndtico (ver capitulo 1). Esta caracteristica puede ser 
eneralizada m%s aun, ya que 10s sistemas de ecuaciones de ambos 
modelos, por ejemplo en el formato de conservaci6n (3.14) - (3.19) 1 
(3.47) - (3.54) , permanecen invariantes ante una ref lexi6n del campo 
magndtico. Para visualizar esto basta analizar el efecto de esta 
- 
operaci6n ( + - B) sobre 10s tdrminos que contienen a aquellz 
~nitud, incluyendo a1 vector flujo de calor y a1 tensor de presiones 
rn (la definici6n de ambos est% estrechamente vinculada a1 campc 
Si dentro del modelo de dos fluidos se imponen las condiciones de 
pll = Ppl = Pe, lo cual implica P = 2 Ppll = 2 Ppl = 2 Pe, es posible 
allar a partir de (3.66), (3.81) y (3.84) expresiones idhticas a las 
cuaciones equivalentes del modelo de un fluido, es decir (3.56), 
3.76) y (3.77). En particular, debido a que entonces pueder 
considerarse las ecuaciones de momento angular y energia total de unc 
! !os modelos como generalizacidn con anisotropia protdnica del otro, 
e utilizan 10s mismos simbolos en ambos esquemas, L y E, oara 
epresentar las correspondientes constantes de movimiento. 
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De acuerdo a las ecuaciones para L, el momento angular involucra no 
s6lo a1 de las particulas sino tambien un componente magnetic0 y en el 
caso no colisional tambien existe un factor vinculado a la anisotropia 
i6nica. Esto implica que el Sol no s61o pierde momento angular a1 
emitir materia con una velocidad azimutal no nula sino tambign debido 
a1 campo magn6tico y que a1 cambiar de r6gimen el momento angular del 
sistema es transportado por tres vias diferentes en vez de dos. 
En las ecuaciones para E se observa la presencia de las energias 
cinetica, tgrmica, magngtica, gravitatoria y la asociada a1 calor. 
Ndtese que la energia termica se redistribuye en cuanto a especies y 
direcciones a1 pasar de la regi6n colisional a la no colisional. 
Se puede obtener un interval0 de valores representativos para cada 
constante de movimiento a partir de las ecuaciones (3.80) - (3.85), a1 
reemplazar en las mismas 10s valores caracteristicos de las diversas 
variables en alguna distancia heliocgntrica (la posici6n m6s apropiada 
es 1 UA por ser la zona de la cual se poseen m6s datos 
observacionales). Existen trabajos que han investigado y corroborado 
en forma detallada, dentro de 10s m6rgenes impuestos por la 
incertidumbre que acompafia las mediciones, la invariancia con la 
distancia de estas magnitudes fisicas (ver por ejemplo A& y 
R i c b h  1984, 1987) , presentando o pudigndose inferir a partir de este 
tipo de publicaciones valores tipicos para el viento solar de baja 
velocidad como 10s que est6n consignados en la tabla 3.1 a 
continuaci6n. 
3.4 APLICACION DE A m S  MODELOS . . . 
TABLA 3 . 1  VALORES TIPICOS DE LOS IlWARIANTES DEL VIENTO SOLAR LEN TO^ 
a 
Las constantes de movimiento estdn expresadas en unidades cgs y por 
lo tanto el campo magn6tico ha sido expresado en Gauss ('2). Los 
valores han sido presentados usando un solo sistema de unidades para 
facilitar 10s cdlculos que m6s adelante incluyen a estos invariantes. 
M 
L 
11 
I2 
E 
FB 
Deben definirse 10s llmites espaciales que delimitan el tramo para 
el cual tiene sentido la descripcidn. La cota inferior es el radio 
1 x loi1 g seg-l er-l 
1 x lo3' din cm er-l 
4 x cm 5/2 g1l2 ~ e g - ~  er - 1 
7 2 x lo6' cm seg-5 er-l 
6 x lo2' erg seg- l er - 1 
1 x G cm2 er - 1 
solar mientras que la exterior estd dada por la distancia a la cual ya 
no hay haces lentos debido a que han sido llempujadosll por 10s haces 
rdpidos que venian lldetrdsll. Se puede estimar un valor mdximo para 
este dltimo radio de la siguiente forma. Si a 1 UA se considera que 
despuQs de 15 dias ininterrumpidos de haz lento de 350 km/seg aparece 
un haz rdpido de 550 km/seg se hallard que si la velocidad de ambos 
con la distancia heliocentrica permanece constante, suposicidn que las 
soluciones mostrardn como muy razonable, el viento solar de mds alta 
velocidad alcanzard la parte mds adelantada del de baja velocidad a 
9.3 UA, por lo que aqul se tomard como extremo exterior 10 UA. 
Resta considerar la zona de validez de cada modelo. A1 respecto 
W R a n g  (1972), S#C.UAU y. Whmg (1976) han seRalado que la regidn entre 
0.1 UA y 0.5 UA debe ser considerada como de transicidn de un regimen 
a1 otro. En particular han escogido el punto de transici6n a 0.4 UA 
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pues esta eleccidn les permitid acercar m6s 10s resultados de la 
temperatura y la anisotropia protdnica en 1 UA a 10s valores tipicos 
para esa distancia. Esa posicidn estd razonablemente de acuerdo con 
las observaciones de la diferencia entre T e  y Tp en haces lentos a 
diversas distancias del Sol (P2ip.p (I atruzb 1987a, b), por lo que en 
esta tesis tambign se utiliza esa ubicacidn como lugar de transicibn. 
Por conveniencia y como fuente de consulta para el grdximo capitulo 
se sintetizan a continuacibn 10s dos conjuntos de ecuaciones en forma 
cerrada. Para el r6gimen colisional es 
2 
r Br=FB 
r(Ur Be - Ue Br) = - o F B  
mientras que en condiciones de pocas colisiones es 
3.4 APLICACION DE AHBOS WODELOS . . . 
PpII - Ppl 
4 I p U r  (Br2 + B e 2 ) /  ( 4  I)  I1 = L  
- [1 - PpII - Pp l  ]~E-E.] + r 2 a r = E  
(Br2 + Ba2) / ( 4  I )  Ur 4 I p 
rd Br = FB 
r (Ur B0 - U0 Br) = - o FB 
En el pr6ximo capltulo se intenta predecir la evolucidn espacial de 
las magnitudes flsicas que describen la expansi6n de la corona solar. 
Despues de efectuar algunas transformaciones adicionales a 10s dos 
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sistemas de ecuaciones, que permiten implementar un mgtodo numgrico, 
se obtienen las soluciones. A continuacidn se analizan 10s resultados 
obtenidos. 
CAPITULO 4 
- S0LblCf ORES REIWSE'Rf CAS 

En este capitulo se muestran en la secci6n 4.1 las transformaciones 
que deben aplicarse en ambos sistemas de ecuaciones para que pueda 
instrumentarse un mgtodo numeric0 que permita hallar las soluciones 
correspondientes y se explica el mismo, en 4.2 se exhiben dos 
soluciones y en 4.3 estas dltimas son analizadas. 
4.1 IMPLEMENTACION DE LA METODOLOGIA DE RESOLUCION WUMERICA 
4.1.1 SISTEMAS DE ECUACIONES NUMERICAMENTE INTEGRABLES 
El sistema cerrado de ecuaciones para describir la parte interior 
de la expansidn de la corona solar est6 formado por (3.89) - (3.97) 
mientras que el mismo proceso se halla totalmente modelado en el otro 
sector por (3.98) - (3.107). Ambos modelos quedan constituidos por dos 
ecuaciones diferenciales y varias ecuaciones algebraicas, El objetivo 
es hallar la evolucidn de las magnitudes fisicas en funcidn de la 
distancia heliocdntrica (dsta es la dnica variable independiente de 
acuerdo a las aproximaciones realizadas) a partir de 10s dos sistemas. 
Los dos conjuntos de ecuaciones deben ser reescritos con el objeto 
de que pueda instrumentarse un metodo de resolucidn numerics. Se 
busca expresarlos formalmente como 
9 Y 
F2 = G2(Fi, Fi, F2, r) 
Y Y 
F3 = G3(F1, F2, Fi, F2, r) 
9 Y 
FN = GN(FI, F2, Fit F2, FN-1, r) 
(4. la) 
(4, lb) 
(4,2a) 
S O L U C I O N E S  N U M E R I C A S  
representando las Fi las magnitudes fisicas de 10s sistemas de 
ecuaciones, las F; las derivadas radiales de aquellas y las Gi ciertas 
funciones cuya expresidn se conoce y que dependen exclusivamente de 
las magnitudes fisicas y la distancia heliocgntrica una vez fijadas 
las constantes de movimiento (esto dltimo es vglido para todas las Gi 
9 * 
pues Fi y F2 son funciones de Fi, Fz y r de acuerdo a las dos primeras 
ecuaciones del sistema), 
Como se podr% notar este esquema consta de dos ecuaciones 
diferenciales acopladas para Fi y Fz y ecuaciones explfcitas para las 
restantes Fi en funcidn de las anteriores (o equivalentemente en 
funcidn de Fi y F2) y r. Una vez fijadas las constantes de movimiento 
y las condiciones de contorno para Fi y F2 en alguna posicidn, puede 
arrancarse la resolucidn numgrica de ambas ecuaciones diferenciales 
gracias a1 formato (4.1) e imponiendo la continuidad de las variables 
en el punto de transicidn de un modelo a1 otro pueden hallarse Fi(r) y 
Fz(r) a lo largo de todo el fendmeno. Esto permite encontrar a 
continuacidn las restantes Fi(r) mediante la estructura de las 
ecuaciones (4.2). La diferencia fundamental respecto de 10s trabajos 
precedentes que utilizan mgtodos de resolucidn numgrica es que en 
aquellos (ver por ejemplo h A a  y. W h m q  1976) se fijan par6metros 
diferentes a 10s invariantes y entonces el sistema (4.1, 2) presenta 
otro aspecto. Aquella estrategia no atenda la complejidad de las 
facetas de la integracidn numgrica y el significado fisico de 10s 
pargmetros dista de tener la claridad de las constantes de movimiento. 
Transformando el conjunto de ecuaciones del fluido colisional 
(3.89) - (3.97) de acuerdo a1 esquema (4.1, 2) se obtiene 


4.1 IWLEXENTACION DE LA METODOLOCIA ... 
2 B r  + Pp,, - P p l  
M r20 4 n pur2 p ur2[1 + ( o r / ~ r ) ~ ]  
habigndose definido 
para reducir el tamafio de algunas ecuaciones. En este sistema deben 
asociarse Fi y F2 con Ur y P e  respectivamente. Los pormenores de las 
transformaciones para ambas zonas pueden verse en el apgndice 5A. 
S O L U C I O N E S  N U M E R I C A S  
Para uniforrnizar la presentacidn de 10s resultados en ambas zonas 
se ha optado por convertir la temperatura en presi6n en la zona 
interior de acuerdo a la fdrmula (3.10) y por lo tanto exhibir 10s 
valores de esta 6ltima magnitud a lo largo de todo el fendmeno. 
4.1.2 EL METODO NUMERIC0 
Las soluciones a ser halladas deben tener signifcado fisico (por 
ejemplo que la presidn tienda a cero a grandes distancias del Sol) y 
ademgs deben reproducir 10s valores tlpicos a diversas distancias 
helioc&ntricas, especialmente a 1 UA (ver tabla 1.1) que es la zona en 
la cual se han hecho m%s mediciones. Que esto sea asi dependerg de 10s 
factores determinantes de la solucidn que se escojan, es decir las 
condiciones de contorno para Fi y Fz, 10s invariantes M, L, E, Ii, Iz, 
FB y la constante ko, la cual estarla univocamente determinada para 
cada conjunto de valores de 10s restantes pargmetros si se exigiera la 
continuidad de la derivada de la temperatura total de ambos lados del 
punto de transicibn. Las constantes de movimiento deben ser sirnilares 
a lo exhibido en la tabla 3.1, ko debe ser del orden de lo calculado 
por Chapman y otros autores (ver capltulo 2) y las condiciones de 
contorno deben ser definidas en alguna posicidn, tal que permitan 
obtener resultados aceptables. 
Una vez definidos todos 10s valores se pueden hallar Fi(r) y Fz(r) 
a lo largo de todo el fendmeno con las ecuaciones diferenciales 
(imponiendo la continuidad de las variables en el punto de transicidn) 
y luego es posible calcular las dem6s Fi(r) con las ecuaciones 
explicitas. Modificando 10s seis invariantes, la constante ko y las 
dos condiciones de contorno se pueden obtener distintos perfiles para 
la evolucidn radial de las variables dependientes y por lo tanto 
variar 10s resultados para intentar ajustarlos a lo observado. Ndtese 
que si las condiciones de contorno han debido ser planteadas por 
conveniencia en alguna posici6n donde no existe certidumbre acerca de 
&stas debido a la escasez de datos, las soluciones satisfactorias 
permitirlan hacer una prediccidn a1 respecto. 
Sobre 10s nueve pardmetros recign mencionados existen restricciones 
adicionales que representan un importante escollo en el proceso de 
resolucidn. Estas condiciones estdn vinculadas con particularidades 
matemdticas de la solucidn y con argumentos fisicos. 
Obsgrvese que el miembro derecho de la ecuacidn (4.4) podria llegar 
a tener singularidades y de hecho esto es asl para tres conjuntos de 
valores de cada solucidn, denominados (rl, Url, TI), (r2, Ur2, T2) y 
(r3, Ur3, T3) y que We&en y DCUPib (1967) y Sscuiia y. WRang.  (1976) han 
descripto. En ri y en r3 se anula un denominador (el parentesis 
elevado a la -1) y en r2 se hace cero el denominador de algunos 
tgrminos en el numerador y el denominador principales. Para que dUr/dr 
se mantenga finita y Ur continua deben anularse 10s correspondientes 
numeradores en estas posiciones. Por medio de (4.4) - (4.8) se puede 
ver que para el segundo punto crltico ello equivale a que UB y BB Sean 
finitos y continuos alli. Las singularidades ocurren cuando la 
velocidad local del fluido alcanza una velocidad caracterlstica de 
propagacidn de un posible mod0 de onda. Las velocidades son la sdnica 
en ri, la de Alfvgn determinada con el campo magnetic0 radial en r2 y 
la de Alfven calculada con el campo magngtico total en r3. 
S O L U C I O N E S  N U M E R I C A S  
A1 pasar por el punto de transicidn para ingresar en la zona no 
colisional debe asegurarse la continuidad de la presibn, es decir 
lo cual significa que debe ser 
Pe = P/2 
Pp,, = Ppl= P/2 
ya que se supone que la anisotropia es nula alli. La continuidad de 
las demAs variables est% asegurada por las dos condiciones de 
contorno, que obviamente coinciden para ambos sectores y el aspect0 
id6ntico que presentan varias de las ecuaciones para ambas zonas 
cuando Pe = Pp,, = Ppl= P/2, tal como fuera comentado en la seccidn 
3.4. Por el contrario, no es posible igualar simultSneamente las 
derivadas de la velocidad radial y la temperatura (o equivalentemente 
la presi6n) de ambos lados, estando este hecho originado en las 
expresiones diferentes para el flujo de calor en ambos sectores. 
Como se puede ver con 10s resultados, las soluciones no tienen 
puntos criticos en la regidn no colisional, per0 all$ debe asegurarse 
que a grandes distancias la presidn electrbnica tienda a cero. 
Las soluciones deben pasar "sin problernastt por 10s tres puntos 
criticos y tener el comportamiento apropiado en el punto de transici6n 
y lejos del Sol y estas condiciones en definitiva s61o se obtienen 
para ciertos valores de 10s parsmetros. Para comprender la forma en la 
que se seleccionaron 10s mismos es necesario, entre otros, conocer la 
topologia de las soluciones para Ur, que puede ser apreciada en la 
figura 4.1 y donde se ve que el primer y el tercer punto crltico son 
de ensilladura mientras que el segundo es un nodo. ~ 6 1 0  las soluciones 
que en el tercer punto critico de (4.4) tienen una pendiente positiva 
(el valor puede ser evaluado por medio de la regla de LIHospital por 
ser un caso 0/0) alcanzan a mayores distancias valoxes .a 
medidos (el gr6fico y su descripci6n fueron extraidos de W d w ~  y D a d a  
Obsgrvese que si se arranca la integraci6n hacia el lado del Sol 
con ( 3  Ur3, T3) , asegurando que (4.4) tenga un valor f inito y 
positive, se tiene garantizado que la soluci6n pase por el segundo 
punto critico debido a que es un nodo (como r2 y r3 suelen estar muy 
cerca el error numgrico acumulado entre ambos es muy pequeiio). Para 
considerar que la soluci6n numgrica pasa por una singularidad se ha 
exigido que el numerador y el denominador correspondientes se anulen 
simultaneamente o dentro de un margen de un 1 % de la distancia 
heliocenttrica involucrada en cada caso. 
El problema debe ser atacado entonces en su faz m6s trabajosa, 
ajustar reiteradamente r3 en el arranque, modificando en cada ocasidn 
ciertos par%metros para que dUr/dr permanezca finita y positiva en 
este radio (para ello numerador y denominador deben anularse 
simult%neamente), hasta que la soluci6n pase por el primer punto 
crftico (a1 arrancar en r3 no se divide por cero debido a1 valor 
truncado a cierta cantidad de cifras significativas de las magnitudes 
reajustadas). Un procedimiento de buen rendimiento ha sido modificar 
sucesivamente M y L para obtener las condiciones recign sefialadas. Si 
llegado a alguna instancia no se lograra progresar, se debe proceder a 
S O L U C I O M E S  N U M E R I C A S  
FIGURA 4.1 - TOPOLOCIA DE LAS SOLUCIONES CERCA DE LAS SINGULARIDADES Si, 
& y Sg UBICADAQ KESPECTXVAMENTE EN rt, r~ y rs. 
4.1 IWLEMENTACIOI DE LA METODOLOCIA . . . 
reemplazar L por FB para hallar el camino hacia ri. Cumplida esta 
etapa se procede desde el r3 hallado hacia afuera ajustando Ur3 para 
asegurar que la presi6n tienda a cero a grandes distancias y alterando 
I1 e I2 para que en el punto de transicidn sea Pp,, = Ppl = P/2. Luego 
se vuelve a comenzar con 10s dltimos valores el procedimiento de 
integraci6n hacia adentro ya descripto y con 10s nuevos valores 
entonces obtenidos se repite la operaci6n hacia afuera para hallar 
otro valor de Ur3. Se realizan iteraciones (que con algo de suerte 
convergen) hasta que se obtiene el comportamiento esperado a lo largo 
de todo el recorrido. 
Los pargmetros M, L, FBI r3 y Ur3 deben ser especif icados con siete 
cifras significativas para obtener el comportamiento deseado en 10s 
puntos criticos y lejos del Sol (por lo mismo AcuAa y Whang tambih 
debieron poner algunos factores con mucha precisibn). En cambio Ii e 
I2 se hallan con tres cifras significativas, ya que provienen de 
imponer la condicign (4.24) a 10s valores en el punto de transici6n1 
que son presentados de esa forma. Tgngase presente que todos 10s 
resultados son especificados con tres digitos de significaci6n debido 
a la precisidn de las mediciones y las aproximaciones de 10s modelos, 
todos del orden del 10 %. Por otro lado E l  ko y T3 son fijados a1 
empezar (no sufren alteraciones luego) con tres cifras significativas. 
La integraci6n se realiza desde la superficie solar hasta 10 UA y 
el punto de transici6n de un regimen a1 otro se escoge a 0.4 UA (ver 
secci6n 3.4). Debido a que r3 suele estar aproximadamente a 0.1 UA ese 
planteo implica que el paso de un modelo a1 otro se produce durante el 
proceso de integraci6n hacia el exterior. 
S O L U C I O N E S  R U W E R I C A S  
De lo expuesto m6s arriba se colige que el problema central es la 
resolucidn de las ecuaciones diferenciales, ya que el resto es una 
cuestidn algebraica. Para obtener las correspondientes soluciones 
nm6ricas sScuAa y W h n g  (1976) han empleado un metodo de Runge-Kutta 
de cuarto orden. Este algoritmo es dtil para una variada gama de 
ecuaciones diferenciales, en particular suele resultar satisfactorio 
para aquellas que tienen puntos singulares, aunque no es la mejor 
alternativa en cuanto a eficiencia computacional, precisian y rapidez 
( P m  y atrLab 1986). El error numeric0 acumulado a grandes distancias 
se torna importante en esta problema y es por ello que Acufia y Whang 
han utilizado series asintdticas para obtener 10s perfiles lejos de el 
astro. Este camino ha podido ser obviado aquf gracias a que se ha 
utilizado un m6todo de Runge-Kutta de cuarto orden con paso adaptable, 
convirtiendolo esta dltima propiedad en definitiva en un metodo de 
quinto orden. Subir en uno el orden conlleva la consecuencia de una 
mayor complejidad del programa, per0 esto se puede ver recompensado en 
10s resultados, si bien un orden m5s alto no es absoluta garantia de 
una mayor precisi6n (a veces 6sta pareciera estar m%s bien ligada a un 
factor aleatorio comunmente denominado suerte). 
Para administrar el proceso de obtencidn de soluciones numgricas se 
ha desarrollado un programa denominado ADMIN (ver apendice 5B) en un 
computador Microvax I1 usando como lenguaje el Vax Fortran. Para hacer 
funcionar esta rutina se deben ingresar 10s seis invariantes, las dos 
condiciones de contorno, ko, r3, 10s dos lfmites espaciales del 
fendmeno seiialados previamente (todo en unidades cgs) y algunas 
especificaciones sobre la precisidn y el almacenamiento de la 
soluci6n. Se obtienen como salida dos tablas: la primera con datos que 
- - - -  - 
neraron la solucidn y la s a muestra la evoluci 
as variables involucradas en la descripcidn del fendmeno (en unidades 
rriba) hasta que se obtiene una solucidn que pasa por 10s * 
riticos y que tiene una presidn electrdnica que tiende a -cero a s  
andes distancias. 
on valores acordes a lo sefialado en la seccidn 4.1.2 son muy 
.I 
irnilares, por lo que a continuacidn sdlo se exhiben dos de estos- 
-.I 
asos. Los valores ingresados para la obtencidn de cada una de ambas 
&luciones numCricas se hallan en la tabla 4.1, las correspondientes' - 
bicaciones del primer y del segundo punto critic0 se pueden ver en la . 
abla 4.2, mientras que 10s resultados se encuentran en la tabla 4.3 - ,  
para la solucidn #1 y en la tabla 4.4 para la solucidn #2 (para m6s , - ,  
etalles sobre ambas corridas dirigirse a1 apgndice 5C). En la tabla 
.5 pueden hallarse 10s valores predichos en ambos casos 
4.2 APLICACION EN DOS EJEMPLOS 
TABLA 4.1 VALORES DE LOS PARAMETROS PARA LAS SOLUCIONES #1 y #2 
TABLA 4.2 POSICIONES DEL PRIMER Y DEL SEGUNDO PUNTO CRITIC0 EN LAS 
SOWCIONES #1 y #2 
M (10" g seg-' er-l) 
L (lo3' din cm er-') 
I I  cm512 g112 ~ e g - ~  er-l) 
12 (lo6' cm7 ~ e g - ~  er-')
E erg seg-' er-') 
F B  G c 2  er-') 
KO erg cm-' seg-' K-~'~) 
r3 (loi2 cm) 
Ur 3 (lo7 cm seg-l) 
T3 (lo5 K) 
SOLUCION #1 
0.8683246 
0.8182725 
4.26 
2.22 
5.50 
0.9790705 
1.88 
1.825886 
2.729800 
4.47 
SOLUCION #2 
1.032014 
0.9006493 
4.14 
1.58 
5.68 
1.008990 
1.81 
1.757191 
2.633799 
4.16 
4.3 INTERPRETACION Y DISCUSION ... 
TABLA 4.3 RESULTADOS DE LA SOLUCION #la 
r 
- 
rs 
1-00 
1-78 
3.65 
7.24 
13.9 
29.3 
39.2 
86.2 
86.2 
161 
371 
739 
1509 
2150 
Ue 
- 1 
k m  s e g  
1.883+00 
2.803+00 
3.893+00 
4.613+00 
4.703+00 
4.293+00 
3.143+00 
2.403+00 
2.213+00 
2.133+00 
8.893-01 
3.943-01 
1.903-01 
1.333-01 
Ur 
- 1 
k m  s e g  
2.113+01 
6.303+01 
1.313+02 
1.923+02 
2.383+02 
2.793+02 
3.023+02 
3.173+02 
3.173+02 
3,353+02 
3.433+02 
3.463+02 
3.483+02 
3.483+02 
N 
- 3 
c m  
5.093+06 
5.323+05 
6.133+04 
1.073+04 
2.323+03 
4.463+02 
1.233+02 
4.553+01 
4.553+01 
1.233+01 
2.283+00 
5.673-01 
1.363-01 
6.633-02 
P  
- 3 
e r g  c m  
3.293-03 
2.553-04 
2.063-05 
2.563-06 
3.993-07 
5.183-08 
1,013-08 
2.323-09 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
Br 
-
7 
2.023+05 
6.323+04 
1.513+04 
3.863+03 
1.043+03 
2.343+02 
7.02E+01 
2.723+01 
2.723+01 
7.793+00 
1.483+00 
3.703-01 
8.923-02 
4.353-02 
P e  
- 3 
e r g  c m  
- 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
1.163-09 
1.983-10 
2,253-11 
3,083-12 
4.053-13 
1.333-13 
Be 
-
7 
-1.513+03 
-8.413+02 
-4.093+02 
-2.033+02 
-1.033+02 
-4.663+01 
-2.463+01 
-1.483+01 
-1.503+01 
-7.623+00 
-3.233+00 
-1.603+00 
-7.853-01 
-5.473-01 
P P  11 
- 3 
e r g  c m  
- 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
1.163-09 
1.883-10 
1123-11 
7.983-13 
4.803-14 
1.153-14 
Q. 
- 2  - 1  
e c s 
2.773+04 
5.243+03 
7.253+02 
1.133+02 
1.873+01 
2.323+00 
4.183-01 
1.313-01 
1.303-01 
1.513-02 
9.143-04 
1.533-04 
2.493-05 
1.103-05 
P P ~  
- 3 
e r g  c m  
- 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
1.163-09 
1.103-10 
6.643-12 
7.663-13 
8.813-14 
2.993-14 
Qe 
-2 - 1  
e c s 
-2.073+02 
-6.983+01 
-1.963+01 
-5.943+00 
-1.853+00 
-4.613-01 
-1.463-01 
-7.133-02 
-7.173-02 
-1.473-02 
-2.003-03 
-6.653-04 
-2.193-04 
-1.393-04 
rn 
4.2 APLICACION EN DOS EJEMPLOS 
TABLA 4 . 4  RESULTADOS DE LA SOLUCION #za 
a 
Todas las magnitudes ti enen 1 as unidades usualmente utilizadas para 
- 2 - 1 - 2  - 1 
el viento solar (e c s es una abreviaci6n de erg cm seg . La 
expresi6n de las distancias en tCrminos del radio solar rs, cuyo valor 
es 6.96 x 10 cm ( ~ U A  = 215 re), facilita la apreciaci6n de la 
evoluci6n de esta variable en las tablas. 
r 
- 
U r  P P e  PP 11 P P ~  
- 1 - 3 - 3 - 3 - 3 
r s  k m  s e g  e r g  cm e r g  c m  e r g  c m  e r g  c m  
1.00 2.373+01 3,583-03 - - - 
2.04 7.833+01 1-773-04 - - - 
4.53 
7.21 
14.3 
28.7 
52.9 
86.2 
86-2 
164 
338 
680 
1397 
2150 
U e  
- 1  
k m  s e g  
1.853+00 
2.923+00 
4.143+00 
4.373+00 
4.283+00 
3.823+00 
2.823+00 
2.113+00 
1,963+00 
1.753+00 
7.883-01 
3.393-01 
1.623-01 
1-063-01 
1.473+02 
1.893+02 
2.363+02 
2.693+02 
2.903+02 
3.043+02 
3.043+02 
3.143+02 
3,203+02 
3.223+02 
3.233+02 
3.243+02 
N 
- 3 
c m 
5.393+06 
3.903+05 
4.243+04 
1.293+04 
2.643+03 
5.733+02 
1.573+02 
5.653+01 
5,65E+01 
1.523+01 
3.51E+00 
8.583-01 
2.023-01 
8.473-02 
1.273-05 
3.013-06 
4.213-07 
6.093-08 
1.123-08 
2.453-09 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
B r  
-
iY 
2.083+05 
4.993+04 
1.023+04 
4.003+03 
1.023+03 
2.523+02 
7.443+01 
2.803+01 
2.803+01 
7.823+00 
1.833+00 
4.513-01 
1.073-01 
4.483-02 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
1.233-09 
2.373-10 
4.053-11 
5.773-12 
7.613-13 
1.743-13 
B e  
-
iY 
-1.61E+03 
-7.853+02 
-3.513+02 
-2.183+02 
-1.07E+02 
-5.12E+01 
-2.683+01 
-1.603+01 
-1.623+01 
-8.263+00 
-3.933+00 
-1.943+00 
-9.383-01 
-6.073-01 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
1-233-09 
1.943-10 
1.643-11 
1.143-12 
6.613-14 
1.173-14 
Q. 
- 2  - 1  
e c s 
3.063+04 
3.823+03 
4.073+02 
1.073+02 
1.493+01 
1.883+00 
2.733-01 
7.213-02 
7.143-02 
7.663-03 
4.183-04 
1.04E-04 
2.393-05 
1.333-05 
- 
- 
- 
- 
- 
- 
1.233-09 
1.163-10 
1.023-11 
1.143-12 
1-283-13 
3.463-14 
Q e  
- 2  - 1  
e c s 
-2.363+02 
-6.023+01 
-1.413+01 
-5.843+00 
-1.573+00 
-3.813-01 
-9.843-02 
-4.113-02 
-4.123-02 
-8.093-03 
-8-963-04 
-4.453-04 
-2.103-04 
-1.813-04 

S O L U C I O N E S  N U M E R I C A S  
FIGURA A2 - LAS COMPONENTES RADUL Y AZMJTAL DE LA VELOCIMD EN FUNCION DE 
LA DISTBNCIA HELIWENITUCA: a) SOLUCION #I, b) SOLUCION #2. 
.- "1 
FIGURA 4.3 - LbS COYPONENTES DE JA -ON EN FUNClDN DE IA DISTANCIA 
HEXJOCEWTRICA EN JA ZONA COLISIONAL SJE HA 
IDS GRAFI (X3 &C ~ ~ O 8  M & m B C I O N  
SOLUCION $1, b) 80LUCION #a. 
4.-3 INI'ERPRETACION Y DISCUSION ... 
El campo magnetic0 y el flujo de calor, respectivamente en las 
figuras 4.5 y 4.6, est%n dominados por la parte radial o la parte 
azimutal con excepci6n de un entorno alrededor de 1 UA (en esta zona 
se invierte el orden de importancia de ambas componentes en estos 
vectores). El perfil del flujo de calor para la zona no colisional es 
distinto a1 hallado por otros autores, lo cual se debe a la nueva 
expresidn utilizada para describir el mismo. 
Puede resultar dtil comparar en la regi6n m6s conocida, 1 UA, el 
presente modelo con 10s previos, de 10s cuales el m%s apropiado 
resulta ser el de s8cufia y Whang .  (1976) por ser el dnico que incluye la 
anisotropPa prot6nica y la velocidad azimutal simult%neamente. Tambign 
es de intergs cotejar 10s resultados hallados en cada caso con 10s 
data ohservacionales, lo cual implica analizar si las predicciones 
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La respectiva del otro se debe a que se ha intentado utilizar valores 
similares a 10s que corresponderian a cada solucidn del trabajo de 
Acufia y Whang, no obstante las variaciones sucesivas que produjo aqul 
el ajuste de 10s pardmetros que ha conducido a la obtencien de 
resultados con signif icado f isico (ver seccibn 4.1.2) , con el objeto 
de poder cotejar ambos esquemas. 
Comparando las tablas 1.1 y 4.6 se ve que las predicciones de ambos 7-
modelos a 1 UA son del orden de lo observado. Como caracteristica 
saliente pueden apreciarse valores del presente modelo para la 
temperatura protdnica y el flujo de calor en mayor concordancia con lo 
medido y en una medida mucho menor esto tambi6n es asi para el campo 
magnetico. En cambio no fue posible predecir una velocidad azimutal 
mds cercana a lo observado. Queda como descargo mencionar que la 
87 
Y 4 .  incertidumbre en la medici6n de las velocidades es del orden de 
aquella magnitud y que la misma tiene poca importancia en las 
ecuaciones en esta zona. 
Los datos que reflejan el comportamiento del viento solar lento en 
el plano ecllptico tanto cerca como lejos del Sol muestran 
caracterlsticas muy dispersas en algunos casos y ello se debe a 10s 
diferentes metodos e hipdtesis implicitas en las mediciones 
indirectas. La informacidn tambien suele ser incompleta en cuanto a la 
evolucidn de las diversas magnitudes a lo largo de todo el recorrido. 
No obstante pueden trazarse algunas consideraciones generales. 
Las mediciones indican que el viento solar lento sufre una caida de 
6 la temperatura desde 2.5 x 10 K en 1.5 r~ a 1 x l o 6  K en 4 r~ (ver 
1;. 3 INTEXPRETACION Y DISCUSION . . . 
ftL&jeinplo Pneuman 1986) para ir llegando en las cercanias de U.4 UA 
5 
aun_qs_-a -~-10 K ( P W  y d-m 1987a, b) . Tambign se p-uua.e- 
I . .  
1 crecimiento de la velocidad radial desde unos 10 kmlses sobre la 
I punto entre 10 rs y 100 rs, siendo 10s datos muy variables a1 respecto 
(ver por ejemplo W a a  1978, 9g.h y athaa 1981) . Los resultados de 
hfia  y Wturng.  (1976) y de este trabajo son consistentes con estos 
I - 
hechos y ademds es natural obteh~r -resultados similares en amba 
Lrcos para la regi6n interior ya que se usan las mismas ecumeh,ope= y 
, , 
.: 
En la regi6n no colisional el flujo de calor evoluciona desde 
aproximadamente 0.1 erg cm-2 seg-' a una distancia de 0.4 UA hasta 
unos 0.005 erg cm-2 seg-' a 1 UA ( M a m d i  y R i c h k t  1984). La densidad 
recorre un rango desde 100 cm-3 alrededor de 0.4 UA (ver ~i(ipp' ij 
1987a, b) hasta 0.1 cm-3 a 9 UA, siendo en esta ubicaci6n la 
I ambos modelos concuerdan con las observaciones. per0 las discrenancias 
temper 
L.mediciones reflejan valores del orden de 1 x lo4 K (Bczgh 1987) y .. 
.I 
10s modelos seiialan resultados de aproximadamente 3 x lo3 K . I.. . . 
- w 
%1'qs$.a) . w 
, ' 
1 
Como k o  es uno de 10s factores relacionados con la evoluci6n en- l a $  
, :.. . 
, a m .  interior participa en la determinacidn de las condicionesi 
I ' 
:I . %qniciales para la regi6n exterior. N6tese que el comportamiento 
pyedicho en esta Bltima zona por el presente modelo es consistente con 
pn valor de ko del orden de 1.9 x 10" erg cm-' seg-' K-~'~, que si r: .. . 
I : ---SLL hen-dista dk 5.2 x era cm-' sea-' K-~'~ 
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Chapman, est% apreciablemente mbs cerca que el valor empleado por 
Acuiia y Whang de 1 x erg cm-' seg-' K-~'~. LOS resultados de 
ambos rnodelos podrian estar indicando que el rango de valores 
tradicionalmente aceptado para esa constante es excesivamente alto. 
Para analizar m6s profundamente el significado de las soluciones 
obtenidas en esta tesis resulta de intergs estudiar otras magnitudes 
derivadas a partir de las previarnente halladas. En particular es de 
sumo inter&% monitorear la evoluci6n de 10s diversos tipos de energia 
a lo largo de toda la expansi6n de la corona solar. 
Se definen 10s t6rminos 
1 2 Ec = - 2 M (Ur + urn2) 
donde las ecuaciones representan respectivamente 10s flujos de energia 
cingtica, tgrmica para la zona colisional y para la zona no colisional 
(para Pe = Ppll = PPL = P/2 la expresi6n con anisotropia se reduce a 
la otra), magngtica, de calor y gravitatoria. La constante ego es en 
L. 3 INTERPFETACION Y DISCUSION . . . 
principio arbitraria pues Eg estd definida a menos de una constante y 
entonces puede ser eligida como para anular el tgrmino gravitatorio 
sobre la superficie solar, lo cual permite evaluar el trabajo 
invertido en vencer la gravedad para transportar el plasma desde 
aquella posici6n hacia el exterior. 
N6tese que 
por lo que se define 
La inclusi6n de ego cambia el valor de la energia total per0 no altera 
las soluciones previamente halladas y permite obtener resultados 
novedosos (como se verd mds adelante) a1 modificar el enfoque dado por 
otros autores a1 estudio de la energia del fen6meno y su distribucidn 
en las diversas componentes. Para encarar esto iiltimo acb es apropiado 
evaluar la importancia relativa de cada tipo de energia a travgs de 
siendo obviamente 
En la figura 4.7 se hallan representados estos cocientes aunque la 
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escala logaritmica en el eje vertical no permite apreciar que la suma 
de todas las curvas es constante. 
FIGURA 4.7 - IDS COCIENTES DE LOS DIVERSOS TIPOS DE FLUJO DE ENERGIA CON EL 
FLUJO DE ENERGIA TOTAL W FWNCION DE LA DISTANCLA HeLIOCENTRICA SE HA OPPADO 
POR SUMAR UNA CONSTANTE AL TERMINO GRAVITATORIO CON EL OBJETO E PODER ANULAR 
EL M E N O  SOBRE LA SUPERFICE SOLAR). 6 
De acuerdo a1 grdfico y en oposici6n a lo sugerido en primer 
t6rmino por WRang.  (1971) y en concordancia con lo manifestado 
posteriormente por Ufia y W h a t g  (1976) no debe buscarse en la energia 
magngtica la fuente del crecimiento de la energia cingtica, ya que en 
comparacibn el decrecimiento de la primera reqiste muy poca 
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la pendiente de gt y 8 . 
q 
El comportamiento de las componentes de la temperatura ha sido 
ilustrado en la figura 4.8, la cual presenta caracteristicas sirnilares 
a la f igura 4.3, que muestra la presi6n. Se obtiene una temperatura 
algo superior a 2 x lo6  K para la corona, que condice con lo aceptado. 
La causa de este valor muy superior a1 de las capas atmosfgricas 
inferiores y a1 de la superficie solar sigue siendo tema de discusi6n. 
FIGURA 
DISTANCIA 
iNTERPRETACION Y DISCUSION ... 
La figura (4.9) muestra que la anisotropia prot6nica dentro de la 
zona no colisional crece con la distancia hasta arribar a un mtiximo 
, 
cerca de 1 UA, para luego decrecer hasta valores inferiores a la 
unidad. El cociente de temperatura prot6nica a electr6nica presenta un 
comportamiento continuamente decreciente. La muy baja frecuencia de 
colisiones implica por lo tanto que a grandes distancias 10s diversos 
componentes de la temperatura (o presi6n) tienden a diferenciarse. 
Existen modelos de un fluido que utilizan un indice politr6pico 
constante en la descripci6n de la evoluci6n de la expansidn de la 
corona solar (ver capitulo 2). Aquel pargmetro vincula la presi6n con 
la densidad de acuerdo a la ecuaci6n (2.14). En algunos casos se ha 
extendido la formulaciiin de esta ley a fluidos no colisionales (ver 
por ejemplo W h m g  1972), reemplaztindose la presi6n y la densidad 
totales por las de 10s electrones. En las condiciones de estado 
estacionario y sirnetria esfgrica aqui consideradas puede reescribirse 
la ecuaci6n politr6pica para las zonas interior y exterior, en ese 
orden, como 
expresiones que permiten calcular el lndice politr6pico en funci6n de 
las magnitudes halladas por el mgtodo numgrico. El mismo provee las 
derivadas de ambas presiones y de la velocidad radial (no han sido 
incluidas en las tablas 4.3 y 4.4 para reducir el abarrotamiento de 
datos), permitiendo la dltima obtener la derivada de la densidad a 
travgs de la ecuaciones (2.15) y (3.55). 
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FIGURA 4.9 - EL INDICE POIJTROPICO, EL COCIENTE DE TEMPERATURAS PROTONICA A 
ELECTRONICA Y LA ANISOTROFW DE LOS PROTONES REPFdZSENTADOS COY0 FUNCION DE LA 
DISTANCIA HELIOCENTRICA IAS DOS ULl'IMAS IdAGNlTUDES VALEN EN FORMA UNIFORME 1 
Ew mDA u REcrow c o d o N A L 1 .  
De acuerdo a la figura 4.9 el presente modelo predice que no puede 
tomarse un valor fijo para el indice politr6pico y que por lo tanto la 
correspondiente ecuacidn no puede reemplazar a la ecuacidn de energia. 
A' grandes distancias el indice muestra una tendencia hacia 5/3, el 
valor adiabgtico. El comportamiento abrupt0 a 0.4 UA se debe a que el 
modelo no exige la continuidad de la derivada de la presi6n y de la 
velocidad radial en ese punto. 
4.3 INTERPRETACION Y DISCUSION . . . 
En la f igura 4.10 se puede ver la evolucidn del %ngulo comprendido 
entre el campo magngtico interplanetario (o equivalentemente el flujo 
de calor de 10s electrones) y la direcci6n radial. Obviamente el 
comportamiento observado est% de acuerdo con lo que se puede inferir 
de las figuras 4.5 y 4.6, en particular 10s valores que se pueden 
apreciar cerca de la superficie solar, en 10s alrededores de 1 UA y a 
grandes distancias. 
. ,-rr-:, 
F1:GURA 4.10 - EL ANGULO QUE FORMAN EL CAMP0 MAGNETIC0 (0 EL FLUJO DE CAtOR) 
Y LA DIKECCION RADIAL EN FUNCION IIE LA IIISTANCIA HELIOCENTRICA. 
3h&5%15i%nte H e s e  que a1 aplicar l2t"soluci6n #l sobre la superficie 
solar a la ecuaci6n (3.91) se observa que un 0.1 % de L est& vinculado - I \ 
- 4 
a la p&&a del momento angular que acarrea el alejamiento del plasma 
I I 
I ' 
con velocidad azimutal no nula y el 99.9 % restante est% relacionado - I 
con el torque producido por el campo magngtico. Esto dentke~tra'~e"'~&~ 
lo menos cerca del Sol el campo magnetic0 juega un papel mucho m6s 
preponderante para el momento angular que para la energfa&',' E?,'t --:p 
Para estimar el orden de magnitud de ese efecto contra la rotaci6n 
del Sol puede resultar de inter& estimar un tiempo caracterlstico de 
detenci6n de 10s giros del mismo z w  (ver aphdice 6) 
2 
ms rs o 
Z w  = 10 7TL E i018 seg 
10 - 6 
siendo m. s 2 x g, r~ s 7 x 10 cm, o s 3 x 10 seg-' y tomando 
para L un valor tlpico de 1 x 10" din cm er-'. 
El resultado de arriba refleja que la velocidad angular se anularla - 
en un lapso de unos treinta mil millones de aiios. El valor es idgntico 
a1 estimado por P& (1958a) y algo superior a1 obtenido por W& y 
D a d a  (1967) por caminos similares. Este period0 es medianamente 
comparable con 10s seis mil millones de aAos que restan para que 
comience la fusi6n del helio del ndcleo solar en carb6n y nuestra 
1 i 
estrella empiece a transformarse entonces en una gigante  PO^#, 18 efftl 
impli~q&~~za_ c mbio respecto de las condiciones actuales que dan lugarii 
- -  
" $-.i A&< - [,. 6 :*-: l- a la expansidn de la corona. -- I 
- I 
CAPITULO 5 

Los resultados del presente modelo concuerdan en varios aspectos 
con las observaciones. Esto es asi tanto a 1 UA como en las regiones 
m%s cercanas y alejadas del Sol, per0 en estos dos dltimos casos el 
examen no puede ser tan exhaustivo debido a la escasez o ausencia de 
datos de algunas magnitudes. La utilizacidn en este trabajo de una 
nueva ecuaci6n para el flujo de calor electrdnico en la regidn no 
colisional en reemplazo de la ley de Spitzer-Harm ha permitido acercar 
m6s 10s valores predichos a 10s medidos en 1 UA para aquella magnitud 
y la temperatura prot6nica, no habiendo cambios de significaci6n para 
las otras variables en esa posicidn. 
Un punto en el cual no se ha logrado una disminucidn en las 
diferencias entre las predicciones y las mediciones con respecto a 
trabajos previos es en lo atinente a la velocidad azimutal a 1 UA. 
e No obstante debe tenera-Eesente que la incerteza en las mediciones 
de la velocidad son del orden de 10s valores observados para aquella 
magnitud y que ademgs, la energia asociada a la misma tiene muy poco 
Deso en esa zona. 
El presente trabajo presenta un cambio de enfoque en el tratamiento 
del balance del flujo de energia del fendmeno en estudio, lo cual 
permite marcar que la mayor porcidn de aquella no es destinada a 
aumentar la velocidad del fluido sino a realizar trabajo contra la 
atraccidn gravitatoria solar y que las fuentes de esta transformaci6n 
son las energias cal6rica y tgrmica en la corona solar. 
Esta tesis tambign muestra que la aplicacidn de un mgtodo numgrico 
mbs poderoso que 10s precedentemente usados permite obviar la 
C O N C L U S I O N E S  
utilizacidn de series asintdticas, que han sido introducidas para 
evitar el inconveniente de la acumulacidn de errores num6ricos lejos 
del Sol, per0 que implican plantear una forma funcional a priori. 
Una alternativa que podria arrojar alguna informacidn adicional es 
el estudio de las soluciones en funci6n de 10s pargmetros que las 
definen (10s invariantes, ko y las condiciones de contorno), ya que la 
variacidn de 10s valores de 10s mismos permitiria analizar m&s 
detenidamente su influencia en la determinacidn de 10s perfiles. La 
interaccign no lineal de estos factores conlleva que este aspect0 
diste de ser simple. 
Es imprescindible la obtencidn en el futuro de una mayor variedad 
de datos a diversas distancias helioc6ntricas para seguir analizando 
10s modelos y ver cudles son 10s que mejor ajustan las observaciones y 
en consecuencia son m%s apropiados para describir el plasma en 
estudio, Sobre todo serian de gran inter& mediciones coordinadas de 
forma que se pueda hacer un seguimiento de la evolucidn de un haz 
desde el Sol hacia el exterior en vez de tener que trabajar con 
valores promedios observados a diversas distancias, Reviste particular 
importancia la medicidn del flujo de calor electr6nico a lo largo de 
la zona no colisional para constatar cu%l descripcidn tedrica es mds 
apropiada en esta parte, La dificultad en ajustar esta magnitud estd 
intimamente relacionada con su poca importancia relativa en la 
energ6tica de esta regign. Los resultados aqui provistos para 1 UA, si 
bien se acercan algo mds a lo medido en comparacidn con modelos 
previos, no permiten extraer conclusiones definitivas. 
No es de descartar que en sucesivos refinamientos sea aconsejable 
incluir factores como la anisotropia electrbnica, diversos tipos a@ 
inestabilidades y la participacibn de otras partlculas presentes en el 
viento solar. No obstante esto tendr6 sentido en la medida en que las 
nuevas mediciones a diversas distancias produzcan discrepancias con 
las predicciones. Estas modificaciones sucesivas tienen mayor 
importancia por el momento en 10s haces r6pidos pues las diferencias 
con 10s datos experimentales son m6s notorias en este caso. 
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APENDICE 1: IMPORTANCIA RELATIVA ENTRE LOS TERMINOS ELECTROMAGNETICOS 
EN LAS ECUACIONES MAGNETOHIDRODINAMICAS CUASIESTACIONARIAS 
A) ECUACIONES DE MAXWELL 
Sea 
donde T, D y If representan un tiempo, una distancia y una velocidad 
tlpicos de variaci61-1 del problema. 
A partir de la ecuacidn de Faraday - Henry 
se ve que 
y entonces en la ley de Ampere 
- - 4 n -  i a E  
VxB = - J + - -  
c c at 
se puede estimar que 
1 aE 
-- 
cat v2 
-- -
- - 
V X B  c2 
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En fenbmenos cuasiestacionarios Zf es pequefia en comparaci6n con 
otras velocidades y si por ejemplo se le asocia un valor del orden de 
la velocidad del fluido, que es una alta cota superior de aquella, se 
ve que 
y por lo tanto (A1.6) puede ser reducida a 
- - 4 n -  VxB = - 
C 
J 
siendo aquella la dnica de las cuatro ecuaciones de Maxwell que puede 
-
ser simplificada en las condiciones planteadas por (Al-1) - (Al-3) y 
B) ECUACION DE MOVIMIENTO 
Para estudiar las consecuencias de un estado cuasiestacionario del 
viento solar sobre el tipo de ecuaci6n aqui en estudio se consideran 
vdlidas las mismas hip6tesis y condiciones que en la parte A. 
Los t5rminos electromagn5ticos que en principio aparecen en la 
ecuaci6n de movimiento de 10s modelos magnetohidrodindmicos son la 
- - - 
fuerza magngtica (JxB) /c y la fuerza el5ctrica pc E. Para comparar 
ambos considerese la ley de Gauss para el campo el5ctrico 
- - 
V.E = 4  IT pc 
junto con (Al. 2) , (Al. 5) y (Al. 9) . Se halla que 
(Al. 11) 
lo cual permite justificar que con (A1.8) se desprecie el t6rmino 
el6ctrico en la ecuaci6n de movimiento. 
No es de extraiiar entonces que una vez transformada la ecuacidn de 
movimiento a1 formato de conservacidn la divergencia del tensor de 
Maxwell 6ste dada por 
en vez de 
ya que de acuerdo a (A1.5) 
lo cual de acuerdo a (A1.8) implica que el cociente es muy inferior a 
uno. Tambign es coherente con esta linea que en la ecuaci6n no se 
halle la derivada temporal de la densidad de momento electromagn6tico 
ya que (Al. 1, 2, 3) y (Al. 5) muestran que 
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o sea que el cociente es claramente inferior a la unidad. 
C) ECUACION DE ENERGIA 
Aqul tambi&n se toman por vslidas las hipdtesis y condiciones de la 
parte A. 
Los t6rminos electromagn&ticos que usualmente aparecen en la 
ecuaci6n de energia ya escrita en forma de conservaci6n en 10s 
diversos modelos magnetohidrodin%micos son por un lado la derivada 
temporal de la densidad de energia electromagn6ticat que con las 
condiciones reinantes se reduce de 
en forma coherente con (Al. 5) y (Al. 8) y por otro lado la divergencia 
del vector de Poynting 
- C --  S = - (ExB) 4 n 
que satisface 
de acuerdo con (Al. 1, 2, 3) , (Al. 5) y (Al. 18, 19) . 
APENDICE 2: TRANSFORMACION DE ECUACIONES MAGNETOHIDRODINAMICAS DEL 
VIENTO SOLAR AL FORMAT0 DE CONSERVACION 
A) PLASMA COLISIONAL 
Se parte del conjunto de ecuaciones (3.1) - (3.5) , per0 expresando 
previamente la fuerza de volumen F a travgs del tgrmino gravitatorio 
(3.7) y la corriente 3 por medio de la ley de AmpSre (311) . N6tese 
que no se incluye la relaci6n de clausura (3.8) , ya que no puede ser 
transformada a1 formato deseado. 
La ecuaci6n de continuidad (3.1) ya est% en foma de conservaci6n 
por lo que la primera ecuaci6n a transformar es la de movimiento 
(3.2). Para llevar esto a cab0 es necesario desarrollar dos de 10s 
cuatro terminos. Para el tgrmino de la izquierda, teniendo en cuenta 
que la derivada total se toma siguiendo la trayectoria del fluido y 
mediante la ecuacidn (3.1) vale 
En el lado derecho, el tgrmino vinculado a1 campo magnetic0 se puede 
desarrollar teniendo en cuenta la identidad 
junto a la ecuacidn de Gauss para el campo magngtico (3.4) y 
considerando que para cualquier escalar a es 
' 7 ,  
- p a  finalmente arribar a 
u?! 
-I+- - .  
4 El termino gravitatorio en la ecuacidn de movimiento no puede ser-...
expresado como una divergencia o una derivada temporal local y por lo -- 3 
'$9 4 tanto debe ser interpretado como un termino fuente-sumidero. 
I.: 
> ,  
- I - ;.g 
4.- - . .  #- 8 =-I 
:j{ \ En la ecuacibn de energia (3.3) es necesario modificar solamente el ':@ 
?!; 
'!I riG tercer t6rmino del lado izquierdo. Para ello serd ritil tomar el ,.I-- 
, - ?  
- 'I-; 
, - f ,  I 
product0 escalar de la velocidad del f luido con la ecuacidn (3.2) , o srt 
I I .  
. a .  r--n $ - 8 1 %  
q L  
-.A 
"sand0 la ecuacih (3.1) para desarrollar el primer t~mino, !,$, 
' I  I 
8 - 
#,;: transformando el tercer termino con una propiedad del producto mixto y ' 
fl I*- 
2 1, - 12 
- 1 8  con la ecuacidn de Faraday-Henry para fluidos de alta conductividad 
8 .5 7 
1,./1- 
-. ' t  
-.ti electrica (3.5) tal que 
i 8 1  .. 
8 #!.; 
- 8 8 ,  
, $ - ' I  - - - 
.. 'r. . 
- _ I - 
U. (?xE) XE = - (VxE) . (UxB) 
L ,  , 
- -  8 
-.I1 " 
I o sea 
- I  
'. I 
. r; 
,:.$ y modificando el cuarto termino con el auxilio de (3.1), en (A2.5) ae . 
Esta expresibn debe ser sumada a ( 3 . 3 )  para obtner la ecuaci6n de 
energla en forma de conservacidn. 
La ecuacibn ( 3 . 4 )  ya estd en forma de conservacidn y para 
reescribir la ecuacidn ( 3 . 5 )  basta notar que 
- --  - 
VX (UxB) = 7. (m - UB) 
Considerando ( 2 . 1 5 )  para la densidad de masa con el objeto de 
compactar aun mds las expresiones y teniendo en cuenta que la 
isotropia reflejada mediante la ecuacidn (3.6) implica que 
se puede llegar a1 sistema de ecuaciones equivalente a1 ( 3 . 1 )  - ( 3 . 5 )  
que estd expresado en forma de conservacibn, o sea ( 3 . 1 4 )  - ( 3 . 1 8 ) .  
-1) bfibi~"lf"3 ok y r;fWlht- 
B) PLASMA NO COLISIONAL 
En este caso se comienza con el conjunto de ecuaciones dado por 
(3.27) - ( 3 . 3 4 )  sin la relacibn de clausura ( 3 . 3 2 ) ,  incluygndose el 
tgrmino gravitatorio en la ecuaci6n de movimiento (3.28) de acuerdo a 
lo mostrado en el apgndice 3  y reemplazdndose nuevamente con ( 3 . 1 1 ) .  
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La ecuacidn de continuidad (3.27) obviamente tambien en este caso 
presenta el formato de conservacibn, mientras que la de movimiento 
(3.28) puede ser transformada de la misma manera que en el otro modelo 
debido a que es formalmente identica. 
3 
I I 
U 
En el caso de las dos ecuaciones de energia de 10s ionas, (3.29) y 
(3.30), ndtese que si un escalar a cumple que da/dt = 0 entonces 
habigndose utilizado la ecuacibn (3.27) para efectuar el dltimo paso. 
La identidad (A2.12) ahora permite transformar (3.29) y (3.30) de 
acuerdo a1 especto buscado. 
Para obtener la ecuacibn de conservacidn de la energia total deben 
darse varios pasos. En primer lugar puede usarse la relacidn (A2.8), 
deducida dentro del marco del otro modelo, puesto que la misma es 
v%lida tambign en este caso a1 haber sido hallada a partir de las 
ecuaciones de movimiento y de continuidad (identicas en ambos esquemas 
si se obvia la estrucutra del tensor de presiones). En segundo lugar 
puede demostrarse a partir de la ecuacibn de continuidad que 
- - 
- - - -  I dN  v.u N dt 
y con la ecuacibn de Gauss (3.33) y de Faraday-Henry (3.34) que 
igualdades que permiten transformar convenientemente (3.29) si 
previamente es multiplicada por N ~ /  (2 B ~ )  y (3.30) si anteriormente es 
multiplicada por N B, tal que a1 sumarlas se obtiene 
En tercer lugar, si se aplica (A2.13) en la ecuacidn de energia para 
10s electrones (3.31) se puede hallar que 
Sumando (A2.8), (A2.15) y (A2.16) y teniendo en cuenta entonces la 
definici6n de IP como la suma de IPe y Pi en (3.35) y la isotropla de Pe 
en (3.36), o sea que 
- - 
U. (V.P) + IPi:fi + Pe V.5 = 8 .  (P.B) (A2.17) 
se puede arribar a la ecuacidn de energla en el nuevo formato. 
Finalmente (3.33) y (3.34) se pueden reescribir en forma idgntica a 
la seiialada para el modelo de la zona colisional. 
Usando (2.15) para la densidad de masa con el objeto de compactar 
aun m6s las expresiones, el conjunto de ecuaciones (3.27) - (3.34) sin 
(3.32), puede ser escrito equivalentemente en forma de conservacidn de 
acuerdo a lo mostrado por las ecuaciones (3.47) - (3.53). 
APENDICE 3: INCLUSION DE LA FUERZA GRAVITATORIA EN EL SISTEMA DE 
ECUACIONES PARA EL VIENTO SOLAR NO COLISIONAL 
El modelo de Duhau (1984) es deducido a partir de 10s momentos de 
un desarrollo en series de potencias de la ecuacidn cingtica de Vlasov 
(ver secci6n 3.3) considerando que la fuerza resultante sobre cada 
partlcula tiene su origen exclusivamente en el campo electromagngtico 
autoconsistente. Para estudiar la expansidn de la corona solar se debe 
incorporar la atraccidn gravitatoria ejercida por el Sol. 
Es preciso incluir entonces en la ecuacidn de Vlasov el tgrmino 
siendo la fuerza gravitatoria del Sol sobre 10s protones (repitiendo 
10s procedimientos de m%s abajo para 10s electrones puede verse que la 
expresidn final para Bstos serla de orden me/mp respecto de la otra 
- 
especie), VV el gradiente en el espacio de las velocidades y £0 la 
funcibn de distribuci6n a orden cero de 10s protones. A1 tomar 10s 
sucesivos momentos con la velocidad intrinseca w, que se define como 
se observa que aparece el tBrmino 
siendo Mj el momento intrlnseco de orden j 
M j i ~  a a . i j  = m p ~ k i l . . . w  i j f~ d~ 
y teniendo [ ] j  el significado de que se toman las j! permutaciones 
del tensor de orden j y se suman. 
Para j = 0 (ecuacibn de continuidad) y j = 2 (ecuaci6n de energia) 
Mj-1 resulta ser nulo, por lo que s61o en el caso j = 1 (ecuaci6n de 
movimiento) aparece una nueva contribucibn. Siendo 
- F = -  m~ mp A g- r 
r2 
se tiene que para j = 1 (A3.3) es igual a 
y por lo tanto este es el termino que hay que agregar en la ecuacibn 
de movimiento. 
APENDICE 4: DIVERGENCIA DE UN TENSOR EN COORDENADAS ESFERICAS 
En coordenadas esfgricas un punto est6 univocamente determinado por 
(r, a, 0), siendo r la distancia a1 origen de coordenadas y 0 el 
dngulo azimutal alrededor del eje a = O O .  Para un tensor 
Arr Ara Are 
Aer Aea Aee 
resulta ser 
1 -(sen0 a Aar) + 1 aAsr 
-
r sena aa r sena a0 
Aaa Aeah 
- - - -]r + [ r 2  a )  + 1 -(sena a Am) 
r r r2 ar r sena aa 
+ 1 aha Aar -+ - -  ]h + [ l a  2 - ( r  AM) 
r sena a0 r r tana r2 ar 
+ 1 a 1 ~ A B B  Aer + + -  -(sen~ Aae) + (A4.2) 
r sena aa r sena a0 r r tana 
APENDICE 5: PROGRAMA COMPUTACIONAL PARA HALLAR LAS SOLUCIONES DE LAS 
ECUACIONES QUE DESCRIBEN LA EXPANSION DE LA CORONA SOLAR 
A) REESTRUCTURACION DE ECUACIONES PARA LA INTEGRACION NUMERICA 
El sistema de ecuaciones que describe la parte colisional de la 
expansidn de la corona solar est% formado por (3.89) - (3.97) . Para 
arribar a un esquema del tipo de las ecuaciones ( 4 .  2) que permita 
proceder con una integracidn numgrica es conveniente identificar Fi 
con T y F2 con Ur. 
Para comenzar es aconsejable abocarse a la transformacidn de la 
ecuacidn diferencial que contiene a dT/dr, o sea (3.95), que es la 
componente radial de la relacidn de clausura, procedimiento que 
permitirs obtener una expresidn para aquella derivada en funcidn de T, 
Ur y r. Insertando aquella en la ecuacidn de energla (3.92) y teniendo 
en cuenta la ecuacidn de estado (3.97) se puede llegar a 
Para poner a p y Br en funcidn de Ur y r se pueden utilizar la 
ecuaci6n de continuidad (3.89) y la ecuacidn de Gauss (3.93) . Con el 
objeto de reemplazar a U0 y BB se combinan la ecuacidn de momento 
angular (3.91) y la ecuacidn de Faraday-Henry (3.94) para arribar a 
u r Ba = Br - M r'u 
4 K  pUr 
8 ,  
- -2 fl- y tambien aqui pueden despejarse p y Br de acuerdo a (3.89) y (3.93), 
I - 
8 8 
- > 
' I? b.?rf tras lo cual ambas variables azimutales quedan dependiendo de Ur y r. r - - -  
,-'. I 14 
.; #,it 
b; : - En definitiva puede obtenerse a partir de (A5.1) una expresign para ' 
r 
'-, b 8 
- I-, dT/dr en funcign exclusivamente de T, U= y r (una vez fijadas las-'- 
constantes de movimiento) . 
8 8 
1 : ~  ' Con el objeto de hallar una expresign para dUr/dr en funcibn de ?d 
r debe reescr otra f erenc sea 
, (3.90), que es la componente radial de la ecuacidn de movimiento. 
. :.- 
L; 8 7 -. Usando (3.89) para reescribir el t6rmino en Ur, la ecuaci6n (3.97) ---I , -  
--\q para eliminar P y luego (3.89) y la relaci6n entre densidad de masa y 
:'I 
- -9 , 
, numgrica (2.15) para hallar el gradiente radial de N, puede obtenerse 
3'1 4 
en aquella ecuaci6n 
8 8 
I .I, 
4. 
., ' ' 
dUr ur---- 1 dUr 2 k d T +  Be d 
dr -(r Be) ;;L - 
- ' i  ++ 4 7 ~ p r d r  
I '  
1, ' 
,s,'l Para transformar el termino que contiene a Be se pueden combinar 
I ..' 
- (3.89) , (3.91) , (3.93) y (3.94) para obtener 
d - 1 
-(r Be) = dUr + 2 Br U0 
dr UI- [l - Br2/(4 n p ur2)] 1 
y por lo tanto (A5.4) puede ser representada como 
2 k r d T +  Br Bra U0 
dr r mp dr 2 n p Ur [l - ~ r ~ / ( 4  n p UI-")I 
2 2 k T  Bra ] (A5.6) 
4 n p [I. - B I ~ / ( ~  n p ur2)1 
debiendo reemplazarse p ,  Br, UB y BB de acuerdo a (3.89), (3.93), 
(A5.2) y (A5.3) respectivamente. 
El conjunto de ecuaciones (3.89) - (3.96) puede escribirse ahora en 
1 
el formato (4.1, 2) cfe acuerdo a (4.3) - (4.10). 
En la zona no colisional el fen6meno en estudio es emprendido a 
travgs de las ecuaciones (3.98) - (3.107) siendo ahora apropiado 
asociar Fi y F2 con Ur y P e  respectivamente para reescrbir el conjunto 
de ecuaciones de acuerdo a1 formato (4.1, 2). 
En este caso es aconsejable empezar aplicando la aproximacidn 
UB << terminos de orden Ur 
que permite obviar UB en en la componente radial de la ecuacidn de 
movimiento (3.99) y en la ecuaci6n de energia (3.103). La 
aproximacidn, que es dtil para reducir la extensidn de esas 
ecuaciones, es autoconsistente con las soluciones en la zona no 
colisional pues est% en un rango inferior a1 3 % en toda la regidn 
(ver tablas 4.3 y 4.4), siendo adem%s coherente con las mediciones. 
8 f 
Para modificar varios de 10s restantes elementos es necesario despejar i; 
4-4 8 
# U ,  B0, PP 1 y Ppl en funcidn de P., Ur v r . Tanto U0 camo n. snn ;ii 
r-- --- -- -- UG IUWILL~IILV abkmuLaI --I- 
:-4 I ' r , , /  J 
-:e 
- y la ecuacidn de Faraday-Henry, o sea (3.100) y (3.105) , per0 la 5. 
- . .  
- 1  
- I 
- ? I )  presencla ae la anisotropfa no permite hallar como en el caso anterior --> 
!$ : 8 8 ,  
I - 1, 
---.'.-expresiones explzcitas para aquellas dos variables a menos que se haga .J; 
8 ' .  ' _  
l, a 8 -  
8 ,  8 
,,*: - 
- "  alguna otra simplificacidn como . -- 
' ;I 8 
- r:, ' 
' 8  j ,I 
- 
UB << w r 
, - # I  
- ,% 
-7 r 1 
; que es coherente con las soluciones obtenidas, ya que el miembro de la ' 
8 8 
izquierda no llega a un 2 8 del otro en el punto mds desfavorable (ver - 
-- 
81 
8 8 
- - ,  - tablas 4.3 y 4.4) y que ademds estd de acuerdo con las observaciones. 
I - 
# ' # - L  Para despejar B0 en la forma deseada debe recordarse que la ecuacidn 
--G 1 ' =  
- 8 ,  7 
-3.  (3.105) es equivalente a (2.9) tal como ya fue demostrado en la 
- ,J ' 
' seccidn 3.4. Aplicdndole a Gsta la condicidn (A5.9) se liega a 
' / 
. - 
I! mientras que para despejar Ue con el formato buscado # l  
' introducir (A5.10) en (3.100) para obtener 
2 Br + Pp,, - Ppl 
M r2u 4 71 P ~ r 2  p ur2[1 + (ur/~r)~] 
pudiendo eliminarse en estas dos dltimas ecuaciones p y Br a travBs de 
(3.98) y la ley de Gauss (3.104) respectivamente. Tambi6n es de 
inter& hallar expresiones para PpII y PpL en (A5.11) que se 
obtenienen a partir de las ecuaciones de energia para 10s iones 
(3.101) y (3.102) con la ayuda de (A5.10) para eliminar BB y su 
aspect0 es 
elimindndose nuevamente p y Br con (3.98) y (3.104). Por otro lado es 
d 2 2 dPe 
-(r Pe) - 2 r P e = r  -dr dr 
y entonces para terminar la transformacidn de (3.99) resta acudir a la 
componente radial del flujo de calor descripta por (3.106) . Esta 
tiltima puede ser reescrita como 
y aqui pueden ponerse dBr/dr en funcidn de r por medio de (3.104) y 
dB~/dr en t6rminos de Ur, dUr/dr y r de acuerdo a (A5.10), mientras 
que Qr puede ser eliminado por medio de (3.103) con la aproximacidn 
(A5.7) incluida. Se obtiene 
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pudiendo ponerse p ,  Br, Be, PpIl y P P ~  gracias a (3.98), (3,104), 
(A5.10) , (A5.12) y (A5.13) en funcidn de Ur y r. Finalmente teniendo 
en cuenta 10s lineamientos precedentes y haciendo algunas 
manipulaciones matemdticas adicionales se puede poner a (3.99) en el 
f ormato (4. la) . 
La ecuacidn con el formato (4. lb) , que debe tener a dPe/dr como 
funcidn de dUr/dr, Pe, Ur y r, est% dada por (A5.16) con las 
expresiones para p ,  Br, Be, PpIl y Pp1 como funciones de Ur y r 
especificadas en el pdrrafo anterior. 
El sistema de ecuaciones (3.98) - (3.107) puede expresarse ahora en 
el formato (4.1, 2) de acuerdo a lo expuesto en (4.11) - (4.21) . 
B) EL PROGRAMA COMPUTACIONAL 
La estructura del programa ADMIN, que permite hallar las soluciones 
del problema, consta bdsicamente de un proceso de ingreso de datos que 
generan 10s resultados, llamados a la subrutina que integra ecuaciones 
diferenciales ordinarias INTEDO para hacer 10s cdlculos de Ur y T en 
la zona colisional y de Ur y Pe en la regi6n no colisional, un llamado 
a la subrutina REST01 que calcula las restantes variables en forma 
explicita en la primera de aquellas zonas y otro a la subrutina REST02 
que hace lo mismo en la otra regidn y un almacenamiento de datos 
ingresados en una tabla en el archivo 1 y de resultados en otra tabla 
en el archivo 2. Las magnitudes fisicas ingresadas y 10s resultados 
obtenidos estdn expresados en el sistema de unidades cgs. 
La subrutina INTEDO es el eslabbn superior de tres en una cadena 
que permite integrar ecuaciones diferenciales. ~aneja el proceso con 
la ayuda de una subrutina CCRK, que invoca y efectiviza en cada punto 
el control de calidad a la subrutina RK4, la cual tiene implementadas 
las f6rmulas del Runge-Kutta de orden 4. Esta tiltima subrutina calcula 
a partir de 10s datos en una posicidn 10s nuevos valores un paso mds 
alld y da informacidn sobre la calidad de la solucibn, per0 es tonta 
en cuanto a que no toma decisiones respecto a la razonabilidad del 
resultado. La subrutina CCRK es la encargada de analizar el resultado, 
puede rechazarlo y en ese caso disminuir el paso y volver a llamar a 
RK4 hasta compatibilizar el resultado con el criterio de precisidn 
especificado por el usuario, El objetivo es hallar el paso m%s largo 
consistente con la perfomance requerida y esto llevard a hacer 
pequefios avances en "terreno sinuosow y grandes zancos en una "suave 
llanuraww .
Finalmente las subrutinas DERIVl (para la zona colisional) y DERIV2 
(para la zona no colisional) incluyen las dos ecuaciones diferenciales 
como derivadas de acuerdo a1 formato (4.1) para ser utilizadas en 10s 
cdlculos de RK4, mientras que AUXIL es utilizada por ADMIN para 
convertir temperatura en presidn en la zona interior y en el punto de 
transicidn (se ha optado por presentar la temperatura y no la 
presidn tal como ya fuera explicado en la seccidn 4.1.1). 
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A continuaci6n se transcribe el programa en lenguaje Vax Fortran: 
PROGRAM ADMIN 
EXTERNAL DERIVl,DERIV2,CCRK 
COMMON /ALMAC/ KMAX,DrALM /PUNTOS/ CONT,rp(200),Yp(10,200), 
*DYpDrp(10,200) /CONST/ w,g,ms,C(6),mp,pi,k,ko /OTROS/ 
*Ppar (200) ,Pper (200) ,N(200) ,Br (200) ,Bf(200) ,Uf (200) , ~ r  (200) , 
*Qf (200) 
INTEGER CONT,CONTAD 
REAL ms,mp,ko,k,N 
DIMENSION Yl(2) 
w=2.92E-6 
g=6.67E-8 
ms=1.99E33 
mp=l.672523-24 
pi=3.14159 
k=1,38054E-16 
TYPE*, 'M,L,11,12*mp**2,E,FBr 
READ*, (C (I) , I=1,6) 
TYPE*, 'hl,hMIN,hM?iX,TOL,INTERVMINPUNTOS~CANTMAXPUNTOSSECTORf 
READ*, hl,hMIN,hMAX,TOL,DrALMIKMAX 
TYPE*, ' r3, rTRANS, rMIN,rMAX,Ur (r3) ,ko' 
READ*, r3,r4,rMIN,rMAX,Yl(l),Yl(2),ko 
N1=2 
CALL INTEDO(Y1,N1,r3,rMIN,TOLlhl,hMIN,hMAX,NOK,NMAL,DERIV1,CCRK) 
CALL REST01 
CALL AUXIL 
WRITE (1,lO) KMAX, DrALM, hl,hMIN,hMAX,TOL, (C (I) , I=1,6) , ko, r3, 
*Yl(l) ,Y1(2) 
WRITE (2,201 (rp(1) ,Yp(l,I) tYp(2,I) ,DYPD~P(~,I) tDYpDrp(2,I) 1 
*I=l,CONT) 
WRITE (2,30) (N(I),Br(I),Bf(I),Uf(I),Qr(I),Qf(I),I=l,CONT) 
10 FORMAT (XfFCANTMAXPUNTOSSECTOR: f,13,4X,fINTERVMINPUNTOS:fIE10.31 
*/,X,fhl:~,E10.3,4X,'hMIN:~,E1O.3~4X~~hMAX:~,ElO.3~4X,rTOL:f, 
*E10.3,/,X1~M,L,11,12,E,FB:',3(X,E14.7),/,16X,3(X~E14.7),/,X, 
*'k0:~,E14.7,3X,~r3:',E14.7~3X~~Ur3:~,E14.7,3X,'T3:~,El4.7) 
20 FORMAT (2X,~rf,10X,~Urf,9XI~P~110XI~DUrDrf,6X~fDPDr~,/, 
*200(5(X1E10.3) , / ) )  
30 FORMAT ( X , / , 2 X , r N 1 , 1 O X , 1 B r 1 , 9 X r 1 B f 1 I 9 X I 1 U f r I 9 X I 1 Q r 1 f 9 X I 1 Q f r , / l  
*200(6(X1E10.3) , /)  ) 
CONTAD=CONT 
NSI=NOK 
NNO=NMAL 
CALL INTEDO(Y~,N~,~~,~~,TOL,~~,~MIN,~MAX,NOK,NMAL,DERIV~,CCRK) 
CALL REST01 
CALL AUXIL 
WRITE (2,20) (rp(1) ,Yp(l1I) ,Yp(2,1) rDY~Dr~(llI) ,DYPD~P(~II) I 
*I=l, CONT) 
WRITE (2,30) (N(I),B~(I),B~(I),U~(I),Q~(I),Q~(I),I=~,CONT) 
Yl(l)=Yp(l,CONT) 
Yl(2) =Yp(2 ,CONT) /2 
CONTAD=CONTAD+CONT 
NSI=NSI+NOK 
NNO=NNO+NMAL 
CALL INTEDO(Y1,N1,r4,rMAX,TOL,hl,hMIN,hMAX,NOK,NMALlDERIV2,CCRK) 
CALL REST02 
WRITE (2140) (rp(I) IYP(~II) IYP(~II) IDYPD~P(~II) DYPD~P(~II)  
*I=1, CONT) 
WRITE (2,501 (Ppar(1) ,Pper(I) ,N(I) ,Br(I) ,Bf (I) ,Uf (1) ,Qr(I) ,Qf (I), 
*I=l,CONT) 
40 FORMAT (X,/,2X,1rf,lOX,fUr1,9XI1Pe1I9XI1DUrDrfl6Xl1DPeDr1l/l 
*200(5(X1E10.3) , / ) )  
50 FORMAT (X,/,2X,1Ppar1,7X,rPper1I7Xf1N1I1OXI1Brrl9XlfBffl9Xf1Uf1l 
*9X,1Qr1,9X,1Qf',/,200(8(XlE10.3),/)) 
CONTAD=CONTAD+CONT-1 
NSI=NSI+NOK 
NNO=NNO+WMAL 
WRITE (1,60) CONTAD,NSI,NNO 
60 FORMAT (XI1CANTPUNTOS: 1,13,4X,1PASOSOK: 1,13,4X,1PASOS14AL: ',I3) 
END 
SUBROUTINE I N T E D O ( Y I N I C , N V A R , r i I r f I E P S I h l f ~ ~ ~ I h M A X I ~ ~ ~ f ~ ~ l  
*DERIVS,CCRK) 
PARAMETER (PASMAX=10000,NMAX=1O,DOS=2.O,CERO=O.O,PEQ=1.E-30) 
COMMON /A=C/ KMAX,DrALM /PUNTOS/ CONT,rp(200),Yp(10,200), 
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*DYpDrp (10,200) 
INTEGER CONT 
DIMENSION YINIC (WAR) , YESCAL (NMAX) , Y (NMAX) , DYDr (NMX) 
r=ri 
h=SIGN (hl, rf -ri) 
NOK=O 
NMAE=O 
CONT=O 
DO 11 I=l,NVAR 
Y (I) =YINIC(I) 
CONTINUE 
rALM=r-DrALM*DOS 
DO 16 NSTP=l,PASMAX 
CALL DERIVS(r,Y,DYDr) 
DO 12 I=l,WAR 
YESCAL (I) =ABS (Y (I) ) +ABS (h*DYDr (I) ) +PEQ 
CONTINUE 
IF (KMAX.GT. 0) THEN 
IF (ABS (r-rALM) . GT. ABS (DrALM) ) THEN 
IF (CONT. LT. KMAX-1) THEN 
CONT=CONT+l 
rp (CONT) =r 
DO 13 I=l,NVAR' 
Yp (I, CONT) =Y (I) 
DYpDrp (I, CONT) =DYDr (I) 
CONTINUE 
rALM=r 
ENDIF 
ENDIF 
ENDIF 
IF ( (r+h-rf) * (r+h-ri) . GT. CERO) h=rf -r 
CALL CCRK(Y,DYDr,NVAR,r,h,EPS,YESCAL,hANT,hPROX,DERWS) 
IF (hANT. EQ. h) THEN 
NOK=NOK+l 
ELSE 
NMAL=NMAL+l 
ENDIF 
IF( (r-rf) * (rf-ri) .GE,CEROjTHEEJ 
IF(KMAX.NE. 0) THEN 
CONT=CONT+l 
rp (CONT) =r 
CALL DERIVS(r,Y,DYDr) 
DO 15 I=l,NVAR 
Yp (I, CONT) =Y (I) 
DYpDrp (I, CONT) =DYDr (I) 
CONTINUE 
ENDIF 
RETURN 
ENDIF 
IF(ABS(hPROX).LT.hMIN) PAUSE 'Paso menor que minimo.' 
IF (ABS (hPROX) , GT. hMAX) hPROX=SIGN (hMAX, rf -ri) 
h=hPROX 
CONTINUE 
PAUSE 'Demasiados pasos.' 
RETURN 
END 
SUBROUTINE CCRK(Y,DYDr,N,r,hINT,EPS,YESCAL,hANT,hPROX,DERIVS) 
PARAMETER (NMRX=lO,CORRS=.0666666667, 
* UNO=l.,SEGUR=O.9,CONERR=6.E-4) 
EXTERNAL DERIVS 
DIMENSION Y(N),DYDr(N),YESCAL(N)IYTEMP(NMAX)IYALM(NMAX), 
*DYALM (NMAX) 
PAW=-0.20 
PDISM=-0.25 
rALM=r 
DO 11 I=1,N 
YALM(1) =Y (I) 
DYALM (I) =DYDr (I) 
11 CONTINUE 
h=hINT 
hh=O. 5*h 
CALL RK4(YALM,DYALM,N,rALM,hhtYTEMP,DERIVS) 
r=rALM+hh 
CALL DERIVS(r,YTEMP,DYDr) 
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CALL FX4(YTEMP,DYDr,N,r,nn,YIDERIVS) 
r=rALM+h 
IF(r.EQ.rALM)PAUSE 'Paso no significativo en CCRK.' 
CALL RK4(YALMtDYALM,N,rALM,h,YTEMP,DERIVS) 
ERRMAX=O. 
DO 12 I=l,N 
YTW(I)=Y (I) -YTEMP(I) 
ERRMAX=MAX(ERRMAX,ABS(YTEMP(I) /YESCAL(I) ) ) 
12 CONTINUE 
ERRMAX=ERRMAX/ EPS 
IF(ERRMAX.GT.UN0) THEN 
h=SEGUR*h*(ERRMAX**PDISM) 
GOT0 1 
ELSE 
hANT=h 
IF(ERRMAX.GT.CONERR)THEN 
hPROX=SEGUR*h*(ERRMAX**PAUM) 
ELSE 
hPROX=4.*h 
ENDIF 
ENDIF 
DO 13 I=l,N 
Y (I) =Y (I) +YTEMP (I) *CORM 
CONTINUE 
RETURN 
END 
SUBROUTINE RK4(YtDYDr,N,r,h,YSALIDERIVS) 
PARAMETER (NMAX=10 ) 
DIMENSION Y (N) , DYDr (N) , YSAL (N) , YT (NMAX) DYT (NMAX) DYM (NMAX) 
hh=h*O. 5 
h6=h/ 6. 
rh=r+hh 
DO 11 I=l,N 
YT (I) =Y (I) +hh*DYDr (I) 
CONTINUE 
CALL DERIVS(rh,YT,DYT) 
DO 12 I=l,N 
v Ti' 
YT (I) =Y (I) +hh*DYT (I) 
CONTINUE 
CALL DERIVS(rh,YT,DYM) 
DO 13 I=l,N 
YT (I) =Y (I) +h*DYM(I) 
DYM(1) =DYT(I) +DYM(I) 
CONTINUE 
CALL DERIVS(r+h,YT,DYT) 
DO 14 I=l,N 
YSAL(1) =Y (I) +h6* (DYDr (I) +DYT(I) +2. *DYM(I) ) 
14 CONTINUE 
RETURN 
END 
SUBROUTINE DERIVl(r,Y,DYDr) 
COMMON /CONST/ w,g,ms,C(6),mp,pi,k,ko 
REAL ms,mp,k,ko 
DIMENSION DYDr(2) ,Y(2) 
A=O. 5*Y (1) **2 
B=k*Y (2) Imp 
D=C(6) /4/pi/C(l) /Y (1) /r**2*C(6) 
E=w*r* (C(2) /C(l) /r**2/w-D) / (1-D) 
H=C(6) *w/Y (1) /r* (C(2) /C(l) /r**2/w-1) / (1-D) 
F=g*ms /r 
Z=C(5) /C(1) 
O=Y (1) /r 
V=l+H**2/C (6) *r*r*r*r/C (6) 
P=C(l) *V/ko/Y (2) **2.5/r**2 
U=A+E**~/~+~*B+H**~/C(~)/~/P~*Y(~)*~**~-F-E*C(~)*H 
* /4/pi/C(l) -Z 
DYDr (2) =P*U 
S=4*B-F-2*k*r/mp*DYDr (2) +E**2+2*C(6) *H*E/4/pi/C(l) / (1-D) 
T=2*A-2*B-H**2/4/pi/C (1) *Y (1) *r**2/ (1-D) 
DYDr (1) =O*S/T 
RETURN 
END 
SUBROUTINE DERIV2(r,Y1DYDr) 
COMMON /CONST/ w,gIms,C(6),mp,pi,k,ko 
A P E N D I C E  5 
REAL ms,mp,k 
DIMENSION DYDr(2) ,Y(2) 
X=(w*r/Y (1) ) **2 
Xl=(X+6) * (X-1) 
X2=X+1 
B=0.5*Y (1) **2 
A=(C(6) *w) **2/ (4*pi*Y (1) *C(l) ) 
D=C(4) *C(l) / (2* (mp*C(6) *Y (1) ) **2) 
E=C(3) /r**2*C(6) /C(1) 
F=g*ms/r 
Z=C(5) /C(1) 
O=Y (1) /r 
S=(2+X) * (Z-B-A) +Xl/X2**2*D-2*X/SQRT(X2) *E+F 
T=-X* (Z+F) +B* (3*X+2) +Xl/X2**2*D-2*X/SQRT (X2) *E-A 
DYDr (1) =O*S/T 
P=-C(l) * (2+X+X*r/Y (1) *DYDr (1) ) / (X2*r*Y (1) ) 
U=Z-B- (3+X) /X2**2*D- (1+2*X) /SQRT (X2) *E-A+F' 
DYDr (2) =P*U/r**2 
RETURN 
END 
SUBROUTINE REST01 
COMMON /PUNTOS/ CONT,rp(200),Yp(10,200),DYpDrp(10,200) 
*/CONST/ w,g,ms,C(6) ,mp,pi,k,ko /OTROS/ Ppar(200) ,Pper(200), 
*N(200) ,Br (200) ,Bf (200) ,Uf (200) ,Qr (200) ,Qf(200) 
INTEGER CONT 
REAL ms,mp,k,ko,N 
DO 11 I=l,CONT 
N(1) =C(l) / (mp*Yp(l,I) *rp(I) **2) 
Br (I) =C (6) /rp (I) **2 
Bf(I)=Br (I) *w*rp(I) /Yp(l, I) * (C(2) /C(l) /rp(I) **2/w-1) / (1- 
* ~r(1) **2/4/pi/mp/~(1) /~p(l,~) **2) 
uf (I) =w*rp(1) * (~(2) /~(l) /rp(1) **2/w-~r (I) **2/4/pi/mp/ 
~r N(I) /~p(l, I) **2) / (1-Br(1) **2/4/pi/mp/N(I) /Yp(l,I) **2) 
Qr (I) =-ko*Yp (2, I) **2.5*DYpDrp(2, I) *Br (I) **2/ (Br (I) **2+Bf (I) **2) 
Qf (I) =Qr (I) *Bf (I) /Br (I) 
CONTINUE 
RETURN 
END 
SUBROUTINE REST02 
COMMON /PUNTOS/ ~ 0 ~ ~ , r p ( 2 0 0 ) , Y p ( 1 0 , 2 0 0 ) ~ p D r p ( 1 0 ~ )  
*/CONST/ w,g,ms,C(6),mp,pi1k,ko /OTROS/ ppar(200)rPper(200) 
*~(200) ,~r(200) ,Bf(200) ,Uf (200) ,Qr(200) ,Qf(200) 
INTEGER CONT 
REAL rns,mp,k,ko,N 
DO 11 I=l,CONT 
X= (w*rp (I) /Yp (1, I) ) **2 
 par (I) =~(4) *C(l) **2/ (mp*Yp(l, I) *C(6) ) **2/Yp(l,I) / 
* (rp(1) **a* (l+X) ) 
 per (I)=c(~) /rp(1) **2*~(6) *SQRT(~+X) /rp(I) **2/Yp(lfI) 
N(I)=C(l) / (mp*Yp(l,I) *rp(I) **2) 
Br (I) =C (6) /rp (I) **2 
Bf (I) =-Br (I) *SQRT (X) 
uf (I)=c(~) / (~(1) *rp(1) )+rp(1) **2*~r (I) *B~(I) /c(l) * (11 (4*pi) - 
* (Ppar (I) -Pper (I) ) / (Br (I) **2+Bf (I) **2) ) 
Qr (I) =mp*N(I) *Yp(l, I) * (C(5) /C(l) +g*ms/rp(I) -Bf (I) **2 
* / (4*pi*mp*N (I) ) - ( (Ppar (I) *Br (I) **2+Pper (I) *B£ (I) **2) / 
* (Br (I) **2+Bf (I) **2) +Yp(2, I) ) /mp/N(I) - (Ppar (I) /2+ 
* +Pper (I) +l. 5*Yp (2, I) ) /mp/N (I) -0.5*Yp (1, I) **2) 
Qf (I) =-Qr (I) *SQRT (X) 
11 CONTINUE 
RETURN 
END 
SUBROUTINE AUXIL 
COMMON /PUNTOS/ CONT,rp(200),Yp(10,200)IDYpDrp(101200) 
*/CONST/ wtg,ms,C(6),mp,pi,k,ko 
INTEGER CONT 
REAL mp,ko,k 
DO 11 I=l,CONT 
T=Yp(2,I) 
Yp (2 , I) =2*C (1) / (mp*Yp (1, I) *rp (I) **2) *k*~p (2 , I) 
~ ~ P D ~ P ( ~ , I ) = Y P ( ~ , I ) * ( D Y ~ D ~ ~ ( ~ , I ) / T - D Y ~ D ~ ~ ( ~ , I ) / Y ~ ( ~ , I ) - ~ / ~ ~ ( I ) )  
11 CONTINUE 
RETURN 
END 
A P E N D I C E  5 
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C) DATOS ADICIONALES SOBRE LAS DOS CORRIDAS DEL PROGRAMA 
a W l  S ' L ' W L  
El perfil de cada solucidn estd dado por la elecci6n iie fos 
para M, L, Ii, I2, E, FB, ko, r3, Ur3, T3 (10s niimeros ingresados para 
las dos soluciones estdn detallados en la tabla 4.1) y para 10s dos 
limites espaciales de la integracidn, que en esta tesis han sido 
especificados como la superficie solar y la mdxima distancia hasta la 
cual se estima que se extiende el fen6meno. 
Por otro lado la probable calidad de 10s resultados viene dada por 
otros pardmetros ingresados a1 correr el programa. Estos son hi, el 
valor del paso inicial en r, ~ M I N ,  el paso aceptable mds pequefio, 
h w ,  el paso aceptable mds extenso y TOL, una tolerancia que se 
considera razonable en las soluciones (esto "en principiow da una idea 
de la precisi6n de 10s cdlculos). Tambign se ingresan la cantidad 
mdxima de puntos por almacenar en cada uno de 10s tres sectores de la 
integracidn (10s tramos r3 - rs, r3 - 0.4 UA y 0.4 UA - 10 UA) y la 
distancia minima entre un punto nuevo y el anterior almacenado para 
que el primero sea guardado (no todos 10s puntos son necesariamente 
almacenados), siendo estos pardmetros denominados en el programa como 
CANTMAXPUNTOSSECTOR e INTERVMINPUNTOS respectivamente. 
Como datos de salida complernentarios a la solucidn se presentan la 
cantidad de puntos almacenados (contando doble el punto de transicidn 
porque se evaldan las magnitudes fisicas de ambos lados en esta 
posicidn) y la cantidad de veces que el paso especificado para el 
punto anterior pudo ser mantenido o tuvo que ser modificado de acuerdo 
a la precisidn requerida, siendo estos par%metros respectivarnente 
CANTPUNTOS, PASOSOK y PASOSMAL. 
A continuacidn se detallan en la tabla A5.1 10s datos de entrada 
que dan idea de la probable bondad de 10s resultados de ambas corridas 
(son 10s mismos para ambas soluciones) . En la tabla A5.2 se presentan 
unos datos de salida que tambign pueden resultar de inter&. 
TABLA A5.1 DATOS DE ENTRADA VINCULADOS A LA CALIDAD DE LAS 
SOLUCIONES #1 Y #2 
TABLA A5.2 DATOS DE SALIDA VINCULADOS A LAS SOLUCIONES #1 Y #2 
hi: 2 x 10lOcm 
h n ~ x :  1.5 x lo1* cm 
~ H I W :  1 x lo6 cm 
TOL: 1 x 
Nbtese que en las tablas 4.3 y 4.4 hay menos puntos que 10s 
mostrados por CANTPUNTOS en ambos casos. Esto se debe a que se han 
seleccionado para aquellas s61o puntos que mantienen entre si una 
distancia del orden de r (es un interval0 tlpico de variacibn) para 
disminuir la marafia de datos. 
CANTMAXPUNTOSSECTOR: 200 
INTERVMINPUNTOS: 1 lo1 O cm 
SOLUCION #1 
SOLUCION #2 
CANTPUNTOS 
38 
40 
PASOSOK 
26 
36 
PASOSMAL 
10 
17 
APENDICE 6: ESTIMACION DE UN TIEMPO TIPICO DE FRENADO DE LA ROTACION 
DEL SOL DEBIDO A LA PERDIDA DE MOMENT0 ANGULAR DEL MISMO 
Para poder estimar un tiempo caracteristico de detenci6n de la 
rotaci6n del Sol sup6ngase en primer lugar que Bste es un cuerpo 
rigido de momento de inercia I, o sea 
donde L es el momento angular del Sol e I puede ser asociado con la 
expresi6n correspondiente a una esfera, es decir 
A partir de (A6.1) y (A6.2) es 
Bastars ver que el tiempo T m  en el cual se escaparla toda la masa 
solar, que ests estrechamente vinculado con el tiempo en el cual el 
radio solar se haria nulo, es consistentemente muy superior a1 tiempo 
TW en el cual la rotacien del Sol seria detenida, para que en el lado 
derecho de (A6.3) se pueda intentar la aproximaci6n 
y entonces con 
se pueda hallar una expresi6n para TW. Antes de proceder con este 
t&rmin< 
!nt if ica 
I Dor unidad de tiempo en toda la superficie solar (debida 
undamentalmente a la accibn del campo magngtico) . Si se supone que 
r e s t e  efecto es uniforme en todas direcciones entonces es 
si ademds se considera que L permanecer6 aproximadamente constante 
en el tiempo entonces se le puede asignar un valor permanente a esta 
derivada, con lo cual finalmente se halla a partir de (A6.3) - (A6.6) 
Para verificar la condicibn entre tiempos citada m6s arriba (n6tese 
que en particular es coherente con el sentido del c6lculo de t w  pues 
ignifica que el Sol no desparece antes de ser frenado) considgrese 
tambign el flujo de masa M variard poco en el tiempo y que es 
uniforme en todas direcciones, o sea 
-- -- 8 
on 10s valores representativos para L de 1 x lo3' din cm er-l y para 
- 1 M de 1 x 10" g seg-' er (ver tabla 3.1) y considerando adem6s que r
1 0  
r~ s 7 x 10 cm y o e: 3 x 10'~ seg-' (ililtima simplificacibn!) se 
obtiene a partir de (A6.7) y (A6.8) que t r n  B zw Dues 
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